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Z U S A M M E N FA S S U N G
Heutzutage gilt es als gesicherte Erkenntnis, dass Planeten in jungen Staub- und Gas-
scheiben entstehen. Aufgrund der Interaktion des Planeten mit der zirkumstellaren
Scheibe sind charakteristische Strukturen wie lokale Scheibeninhomogenitäten, mas-
sive Spiralarme und prominente Scheibenlücken vorhergesagt. Allerdings können
auch andere Mechanismen, wie die Selbstgravitation oder die magnetische Wechsel-
wirkung zu vergleichbaren Strukturen führen. Um die zugrunde liegenden, physika-
lischen Prozesse zur Entstehung dieser Strukturen zweifelsfrei zu identifizieren, sind
daher detaillierte Simulationen der beobachteten elektromagnetischen Strahlung not-
wendig.
In der Vergangenheit beschränkten sich räumlich aufgelöste Beobachtungen, auf-
grund der geringen Sensitivität vorhandener Instrumente, auf Kontinuum-Beobach-
tungen der Staubkomponente. Beobachtungen der Gaskomponente waren meist auf
die gesamte Scheibe beschränkt. Daher ist über die lokale Scheibendynamik, wie
z. B. über die vorhergesagte radiale und vertikale Abhängigkeit der Turbulenz, aus
Beobachtungen bis heute wenig bekannt. Allerdings existiert nun mit dem ALMA-
Interferometer ein neues, wegweisendes Instrument, welches potenziell in der La-
ge ist, diese Fragen durch räumlich aufgelöste Linienbeobachtungen im (Sub-)Milli-
meterwellenlängenbereich zu beantworten.
In der hier vorliegenden Arbeit wird daher das Strahlungstransportprogramm Mol3D
entwickelt und vorgestellt. Dieses ist in der Lage, sowohl die Emission und Absorp-
tion von Moleküllinien als auch des Staubs im Kontext protoplanetarer Scheiben
zu simulieren und effizient ideale räumlich und spektral aufgelöste Flusskarten zu
erzeugen. Weiter wird der Funktionsumfang des Programms vorgestellt und die ver-
wendeten, zugrunde liegenden physikalischen Gesetze und Annahmen skizziert. Im
Anschluss an die Darstellung der theoretischen Umsetzung wird die korrekte Imple-
mentierung und Funktionsweise von Mol3D dargestellt. Dazu werden ausgewählte
Vergleichssimulationen durchgeführt und die Ergebnisse mit getesteten Programmen
und, soweit es möglich ist, mit analytischen Ergebnissen verglichen.
Abschließend werden zwei Studien zur Beobachtbarkeit von oben genannten Schei-
benstrukturen mithilfe von räumlich aufgelösten Moleküllinien vorgestellt. Dazu
werden auf Basis von HD- und MHD-Simulationen von protoplanetaren Scheiben
zum einen die Beobachtbarkeit von Planeten-induzierten Scheibenlücken und zum
anderen die Beobachtbarkeit von lokalen durch Turbulenzen getriebenen Strömun-
gen diskutiert. Beiden Studien ist gemein, dass auf Grundlage der Ergebnisse der
idealen Simulationen ALMA-Beobachtungen simuliert werden, die darlegen unter
welchen Voraussetzungen reale Beobachtungen dieser vorhergesagten Strukturen
möglich sind. Daher leistet diese Arbeit einen wichtigen Beitrag bei der Planung
zukünftiger Molekülbeobachtungen mit modernen Teleskopen, wie z. B. mit ALMA.
vii

A B S T R A C T
Today it’s common knowledge that planets form and develop in gas and dust disks
around young pre-main-sequence stars. Due to the interaction between the planet
and the disk, characteristic structures like local disk inhomogenities, enlarged spiral
arms and prominent gaps are predicted. However, similar structures are expected
due to self-gravitation or the interaction of the disk with a magnetic field. Thus, to
unambiguously identify the underlying physical processes which create these struc-
tures, detailed simulations of the observed electromagnetic radiation in each case are
necessary.
In the past, mainly because of the lack of sensitivity of the available instruments,
spatially resolved observations were mostly limited to continuum observations of
the dust component. Observations of the gas component were mostly restricted to
unresolved observations of the whole disk. Thus, information about the local disk
dynamic derived from observations, e. g. the radial and vertical dependency of the
turbulence, are to this day still very limited. However, thanks to the unparalleled
power of the nascent ALMA observatory - ALMA is more than an order of magnitu-
de more powerful (both in sensitivity and angular resolution) than its competitors -
spatially and spectral resolved line observations in the (sub-)mm wavelength range
will potentially allow to answer the questions outlined above.
For this reason the new radiative transfer program Mol3D is presented. This code
simulates the emission and absorption of molecular lines as well as the dust compo-
nent of complex distributed structures in the context of protoplanetary disks, allowi-
ng the creation of ideal spatially and spectral resolved flux density maps. Further-
more, in this thesis the functional range of Mol3D is illustrated and the underlying
physical laws and assumptions are derived. To ensure the correct implementation
and to demonstrate the reliability of the results, a detailed benchmark test is carried
out. Mol3D is compared with other tested radiation transfer codes and analytic solu-
tions if available.
On this basis, Mol3D is applied in two dedicated studies aiming to determine the
feasibility of molecular-line observations of the aforementioned structures. Based on
HD- and MHD-simulations of protoplanetary disks carried out by international part-
ners it is shown under which circumstances it is possible to trace planet-induced
gaps as well as local turbulent steams. In addition, the ideal velocity-channel maps
of both studies generated with Mol3D are passed to the CASA package to simulate
realistic ALMA observations and the findings are discussed. Thus, the results of the-
se studies present insights for future ALMA observations which aim to resolve the
origin of the aforementioned structures.
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E I N L E I T U N G U N D E I N O R D N U N G
Ausgehend von den Planeten unseres Sonnensystems und motiviert durch die in
jüngster Zeit stetig zunehmende Anzahl an entdeckten Exoplaneten, stellt die Erfor-
schung der physikalischen Entstehungsgeschichte sowie der Entwicklung von Plane-
ten eine der aktuellen Kernfragen der Astrophysik dar.
Heutzutage gilt es als erwiesen, dass Planeten in nur wenigen Millionen Jahren in
Staub- und Gasscheiben um junge Sterne entstehen. Diese sogenannten zirkumstella-
ren Scheiben sind ein direktes Ergebnis der vorangegangenen Sternentstehung. Aller-
dings sind die komplexen chemischen und physikalischen Prozesse der Entwicklung
von kleinsten Staubkörnern über Planetesimale bis hin zu Planeten bis heute noch
nicht vollständig verstanden. Die genaue Untersuchung und das daraus abgeleite-
te Verständnis der wirkenden Mechanismen sind daher von elementarer Bedeutung.
Insbesondere die Untersuchung des Zusammenspiels von Staub und Gas in den ein-
zelnen Phasen der Scheibenevolution ist dabei Gegenstand der aktuellen Forschung.
Zur Analyse der zugrunde liegenden Scheibenphysik sind detaillierte Modellierun-
gen der potenziellen Planetenentstehungsgebiete in protoplanetaren Scheiben in Ver-
bindung mit komplementären, astronomischen Beobachtungen notwendig. Aufgrund
der großen Distanzen zu den nahegelegensten Sternentstehungsgebieten sind diese
jedoch nur mit modernen Großteleskopen durchführbar. Dabei ermöglicht jede neue
Instrumentengeneration, durch die immer aufwendigeren Beobachtungsmethoden,
ein immer tiefgreifenderes Verständnis der physikalischen Eigenschaften protopla-
netarer Scheiben. Allerdings werfen diese neuen Erkenntnisse auch immer wieder
neue Fragestellungen auf.
Bezogen auf die neuesten technischen Entwicklungen sei insbesondere das kürzlich
in Betrieb genommene ALMA-Interferometer in Chile genannt. So lieferten schon
die ersten ALMA-Beobachtungen der Staubkomponente protoplanetarer Scheiben
mit bisher nie erreichter räumlicher Auflösung revolutionäre Erkenntnisse über die
Struktur und den Entwicklungszustand junger protoplanetarer Scheiben [ALMA
Partnership 2015].
Die Beobachtung der Gaskomponente, welche die Hauptmasse protoplanetarer Schei-
ben ausmacht, stellt eine besondere technische Herausforderung dar. Im Gegensatz
zur Staubbeobachtung im Kontinuum kann das Gas nur in diskreten Linienüber-
gängen beobachtet werden. Durch ALMA ist es möglich, komplementär zum Staub,
räumlich aufgelöste Molekülbeobachtungen im (Sub-)Millimeter-Wellenlängenbereich
durchzuführen. Mithilfe dieser neuen Beobachtungen ist es möglich, neue Erkennt-
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nisse insbesondere über die lokale Zusammensetzung sowie über die Dynamik der
Scheiben zu gewinnen, welche die vorhandenen theoretischen Modelle optimieren.
Motiviert durch den Zugang zu dieser neuen Technologie wird in dieser Arbeit der
folgenden Leitfrage nachgegangen:
Welche Erkenntnisse zu den physikalischen und chemischen Eigenschaften zirkumstella-
rer Scheiben können aus den räumlich sowie spektral aufgelösten Molekülbeobachtungen
zukünftiger Teleskope wie z. B. ALMA abgeleitet werden?
Zu diesem Zweck wird in dieser Arbeit ein Programm entwickelt, das in der Lage ist,
die Linienstrahlung eines gegebenen Scheibenmodells zu simulieren. Die mit diesem
Programm erzeugten idealen Bilder können dann zur Analyse oder Vorhersage von
realen Beobachtungen genutzt werden. Vor diesem Hintergrund ist die hier vorlie-
gende Arbeit in die drei Teile Grundlagen, Entwicklung und Studien untergliedert.
Im ersten Teil wird die Arbeit theoretisch eingeleitet und damit die Grundlage zum
Verständnis dieser Arbeit geschaffen. So wird in Kapitel 2 zunächst auf den aktuel-
len Stand der Theorien zur Entstehung und Entwicklung von den jungen protopla-
netaren Scheiben bis hin zu den entwickelten Trümmerscheiben eingegangen. Des
Weiteren wird die typische Beobachtung und Modellierung solcher Scheiben vorge-
stellt. In Kapitel 3 wird das Strahlungstransportproblem dargestellt. Dazu werden
die Grundgleichungen und die theoretische Behandlung der Staub- und Gaskompo-
nente abgeleitet. Auch werden die in dieser Arbeit verwendeten Staub- und Mole-
külmodelle behandelt. Zum Schluss wird die Monte-Carlo-Methode zur eleganten
Lösung der Strahlungstransportgleichung skizziert.
Im zweiten Teil dieser Arbeit wird die Entwicklungsgeschichte des neuen Strah-
lungstransportprogramms Mol3D beschrieben. Es werden die Programmeigenschaf-
ten und der Funktionsumfang vorgestellt und die zugrunde liegenden Methoden
mit ihren Vor- und Nachteilen erläutert (Kapitel 4). Um sicher zu stellen, dass das
Programm korrekt arbeitet und verlässliche Ergebnisse im Rahmen des vorgegebe-
nen Modells produziert, wird ein ausführlicher Benchmark-Test präsentiert und die
Ergebnisse der einzelnen Programmteile diskutiert (Kapitel 5).
Im dritten Teil dieser Arbeit wird das entwickelte Programm genutzt, um die Be-
obachtbarkeit von (großskaligen) Strukturen in protoplanetaren Scheiben zu disku-
tieren. Dazu wird in Kapitel 6 gezeigt, unter welchen Bedingungen Scheibenlücken
mithilfe von Moleküllinien in naher Zukunft mit ALMA zu beobachten sind. Dies
geschieht auf Basis von Hydrodynamik-Simulationen, die als Eingabe für das neu
entwickelte Strahlungstransportprogramm genutzt werden. Abschließend wird in
Kapitel 7 der Fragestellung nachgegangen, ob turbulente Strukturen, die in protopla-
netaren Scheiben vorhergesagt werden, mit dem ALMA-Interferometer nachweisbar
sein werden. Auf Grundlage von MHD-Simulationen wird hierbei insbesondere die
direkte Beobachtbarkeit von lokalen Strömungszellen thematisiert.
Teil I
G R U N D L A G E N
Falls Gott die Welt geschaffen hat,
war seine Hauptsorge sicher nicht, sie so zu machen,
dass wir sie verstehen können.
— Albert Einstein
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Z I R K U M S T E L L A R E S C H E I B E N
Abbildung 2.1 – 1.3 mm Kontinuum-Beobachtung der
protoplanetaren Scheibe um HL Tau mit ALMA [ALMA
Partnership 2015]
Zirkumstellare Scheiben, die um
Vor-Hauptreihensterne (wie z. B.
T Tauri- und Herbig Ae/Be-Sterne)
gefunden wurden, werden als die
Geburtsorte von Planeten und das
direkte Ergebnis der protostella-
ren Evolution betrachtet. Im letz-
ten Jahrzehnt wurden zirkumstella-
re Scheiben in verschiedenen Evo-
lutionsstadien entdeckt. Da proto-
planetare Scheiben für diese Ar-
beit eine zentrale Rolle spielen,
werden in diesem Kapitel die ak-
tuellen Theorien der Scheibenent-
stehung und Scheibenentwicklung
vorgestellt. Im Anschluss wird das
ALMA-Interferometer präsentiert
sowie das in dieser Arbeit ver-
wendete theoretische Scheibenmo-
dell eingeführt.
2.1 scheibenentstehung und -entwicklung
Als Folge des Gravitationskollaps [Cameron 1962; Shu u. a. 1987] einer kalten und
dichten Molekülwolke entsteht zum einen ein Hauptkern, der Protostern. Zum an-
deren formt sich aufgrund der Drehimpulserhaltung der übriggebliebene Teil der
Molekülwolke in einer dünnen Scheibe um den gerade entstehenden Zentralstern
an. Diese wird allgemein, unabhängig vom Alter des Systems, als zirkumstellare
Scheibe bezeichnet. Eine ausführliche Zusammenfassung der aktuellen Sternentste-
hungstheorien ist in der Arbeit von McKee und Ostriker [2007] dargestellt.
Im letzten Jahrzehnt wurden zirkumstellare Scheiben in verschiedenen Evolutionssta-
dien entdeckt. Den Erkenntnissen durch Beobachtungen [Adams u. a. 1987], theoreti-
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schen Überlegungen sowie numerischen Simulationen nach hat es sich eingebürgert
die zeitliche Entwicklung dieser Scheiben, die etwa 20 Millionen Jahre dauert [z. B.
Strom u. a. 1993], in drei Phasen zu unterteilen:
• Protoplanetare Scheiben
• Übergangsscheiben1
• Trümmerscheiben2
Während der Evolution der Scheibe verändert sich ihre chemische Zusammenset-
zung sowie ihr räumliches Erscheinungsbild erheblich.
Junge, gerade entstandene protoplanetare Scheiben weisen typischerweise Ausdeh-
nung von mehreren Hundert Astronomischen Einheiten (AE) und einen Massenbe-
reich von etwa 0.001 - 0.1 M3 auf [Andrews und Williams 2005]. Die Masse der
Scheiben besteht, wie die ursprüngliche Molekülwolke, zu etwa 99 % aus Gas, groß-
teilig (molekularer) Wasserstoff, und nur zu etwa 1 % aus Festkörpern [Hildebrand
1983]. Diese typischerweise Nanometer bis Mikrometer großen Teilchen [Dohnanyi
1969; Mathis u. a. 1977] bestehen in der Regel aus Silikat und Graphit [Weingartner
und Draine 2001], weisen wahrscheinlich eine fraktale Struktur auf [z. B. Weiden-
schilling und Cuzzi 1993; Blum und Wurm 2000; Kirchschlager und Wolf 2014] und
werden im Kontext zirkumstellarer Scheiben und dieser Arbeit vereinfacht allgemein
als Staub bezeichnet.
Innerhalb weniger Millionen Jahre [z. B. Strom u. a. 1993] verlieren diese jungen Schei-
ben einen Großteil ihrer ursprünglichen Masse [Haisch u. a. 2001] und entwickeln
sich von gasreichen protoplanetaren Scheiben über die namensgebenden Übergangs-
scheiben [Strom u. a. 1989] hin zu Trümmerscheiben. Dieser Vorgang ist auch als das
Auflösen der Scheibe bekannt4.
Die Mechanismen, die zur Auflösung und dem mit einhergehenden Verlust der
Gasmasse der Scheibe führen, sind vielfältig und ihr Zusammenspiel ist bis heu-
te nicht im Detail geklärt. Insbesondere seien an dieser Stelle die Akkretion auf
den Zentralstern [z. B. Hartmann u. a. 1998], der Strahlungsdruck, hervorgerufen
durch den Hauptstern [z. B. Burns u. a. 1979] und eventuelle externe Quellen (z. B.
benachbarte heiße O-Sterne) sowie Photoevaporation [z. B. Hollenbach u. a. 1994] ge-
nannt. Auch führen weitere Effekte, wie der Kelvin-Helmholtz-Mechanismus [Johan-
sen u. a. 2006b] oder die Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung [Balbus und Hawley
1991, 1998] zu Scheibeninstabilitäten, die potenziell die Auflösung der Scheibe be-
günstigen.
Der Staub koaguliert im Laufe der Scheibenevolution und sammelt sich in einer dün-
nen Schicht in der Scheibenmittelebene an [Goldreich und Ward 1973; Weidenschil-
ling 1980]. Durch das Staubkornwachstum [Dullemond und Dominik 2005] und even-
tuell getrieben durch die Selbstgravitation der Scheibe [Johansen u. a. 2006a; Cuzzi
1 engl.: transitions disk
2 engl.: debris disk
3 Anmerkung: In dieser Arbeit wird die internationale Schreibweise für Dezimalstellen verwendet.
4 engl.: disk dispersal
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u. a. 2008], entstehen größere Staubkörper bis hin zu Planetesimalen und schließlich
Planeten [z. B. Armitage 2010]. Diese wiederum sind in der Lage mit der Scheibe zu
wechselwirken [Goldreich und Tremaine 1980], welches zu charakteristischen groß-
skaligen Strukturen wie Scheibenlücken und Spiralarmen (siehe Kapitel 6) führt.
Diese genannten Auflöseprozesse haben nur minimale Auswirkungen auf die po-
tenziell entstandenen Planeten in der Scheibe [Wyatt 2008]. Aus diesem Grund be-
stehen alte zirkumstellare Scheiben, die Trümmerscheiben, fast ausschließlich aus
Staub [z. B. Matthews u. a. 2014], der neben gewachsenen Planetesimalen und Pla-
neten auch aus kleineren Teilchen besteht, wie die erstmalige Beobachtung von Mil-
limeter großen Staubkörnern in der Trümmerscheibe um Alpha Lyrae [Aumann u. a.
1984] bewiesen hat. Dies lieferte einen direkten Beweis für das Wachstum von Staub-
körnern und gibt weiter einen indirekten Hinweis auf kontinuierliche Fragmentation
durch Kollisionen von Planetesimalen [Brauer u. a. 2008; Dullemond und Dominik
2008].
Diese hier vorliegende Arbeit beschäftigt sich mit der Beobachtbarkeit von jungen
protoplanetaren Scheiben durch Molekülübergänge. Aufgrund der oben genannten
Auflösungsmechanismen werden daher die Trümmerscheiben im Folgenden nicht
weiter betrachtet, auch wenn jüngsten Studien zur Folge auch in diesen Scheiben
Gasvorkommen beobachtet wurden [Yang u. a. 2012] und die zuvor vorgestellte star-
re Klassifizierung somit nicht unbedingt eindeutig ist.
2.2 beobachtbarkeit
Da es heutzutage und in absehbarer Zeit nicht möglich sein wird astrophysikalische
Phänomene außerhalb unseres Sonnensystems vor Ort zu untersuchen5, ist die ein-
zige Möglichkeit die physikalischen Gegebenheiten dieser Objekte zu untersuchen,
die eintreffende elektromagnetische Strahlung zu analysieren. Auf Grundlage theore-
tischer Überlegungen und (numerischer) Simulationen werden konsistente Modelle
erstellt, die in der Lage sind die Beobachtungen zu reproduzieren und potenzielle
zukünftige Beobachtungen zu planen, um die Theorien weiter zu verbessern.
Im Kontext zirkumstellarer Scheiben ist dies die Hauptaufgabe der Arbeitsgruppe
Stern- und Planetenentstehung an der Christian-Albrechts-Universität zu Kiel und der
hier vorliegenden Arbeit. Daher wird an dieser Stelle kurz eingeleitet, wie sich reale
und synthetische (simulierte) Beobachtungen miteinander vergleichen lassen.
Unter Annahme einer kreisförmigen Blende wird die räumliche Auflösung, gegeben
durch den Winkelabstand ϕ ([ϕ] = 1 rad) zweier gerade noch auflösbarer Punktquel-
len, nach dem Rayleigh-Kriterium [vgl. z. B. Karttunen u. a. 2007] theoretisch nur
durch den Durchmesser des Teleskops D und die Wellenlänge λ begrenzt:
sin(ϕ) ≈ ϕ ≈ 1.22 λ
D
. (2.1)
5 Anmerkung: Eine Ausnahme bilden die 1977 gestarteten Voyager-Sonden,
http://voyager.jpl.nasa.gov/.
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An dieser Stelle bietet es sich an, die Punktspreizfunktion (PSF)6 einzuführen. Sie be-
schreibt anschaulich wie eine ideale Punktquelle durch ein optisches System, z. B. ein
Teleskop oder Interferometer, abgebildet wird. Die Breite des zentralen Beugungs-
scheibchens (auch Airy-Scheibchen genannt), ist ein Maß für die räumliche Auflö-
sung. Im idealen Fall, also insbesondere für synthetisch erzeugte Bilder, ergibt sich
für den Winkelabstand ϕ→ 0.
Um diese künstlichen Beobachtungen mit realen vergleichen zu können, ist es nö-
tig diese Bilder mit der zugehörigen PSF der Beobachtung zu falten. Mit anderen
Worten, das künstlich erzeugte Bild und die PSF werden in den Fourierraum trans-
formiert und dort miteinander multipliziert. Anschließend wird das Ergebnis wieder
in den Bildraum transformiert [siehe z. B. Goodman 2005]. Als Resultat der Faltung
ergibt sich, dass Strukturen, die in dem ursprünglichen Bild kleiner als die Halb-
wertsbreite der PSF sind, in dem resultierenden Bild verschwommen sind und nicht
mehr sauber getrennt werden können.
In der Praxis wird die theoretisch zu erwartende räumliche Auflösung bei realen
Beobachtungen durch weitere Effekte, z. B. durch die Turbulenzen in den obersten
Schichten der Erdatmosphäre (Seeing) oder Fehler innerhalb des optischen Systems,
begrenzt. Um diese Probleme der (erdgebundenen) Beobachtungen im optischen und
(Nah)-Infraroten zu umgehen, wurden Methoden wie die adaptive [Beckers 1993]
oder die aktive Optik [Wilson u. a. 1987] eingeführt.
Aufgrund technischer Schwierigkeiten können Einzelteleskope nicht unbegrenzt groß
gebaut werden. Um dennoch eine bessere räumliche Auflösung zu erreichen, können
zwei Teleskope zusammengeschaltet werden und gleichzeitig ein Objekt beobachten.
Die maximale Winkelauflösung kann dann bestimmt werden, indem im Rayleigh-
Kriterium für D der Abstand der beiden Teleskope eingesetzt wird. Sie bilden ein
Interferometer, deren einzelne Signale korreliert werden und der räumliche Kohä-
renzgrad, auch Visibilität genannt, bestimmt wird. Nach dem Van-Cittert-Zernike-
Theorem (vgl. dazu auch die Arbeit von Born und Wolf [1999]) kann gezeigt werden,
dass sich diese aus der Fouriertransfomierten der Intensitätsverteilung bestimmen
lässt.
Eine ausführliche Einführung zum Thema Interferometrie in der Astrophysik ist in
der Zusammenfassung von Haniff [2007] dargestellt.
2.2.1 ALMA
In diesem Abschnitt wird das für diese Arbeit besonders relevante Atacama Large
(Sub)-Millimeter Array (ALMA) vorgestellt. Es ist ein revolutionäres neues Interfe-
rometer, welches von der ESO betrieben wird, 2011 in Betrieb genommen und 2013
fertig gestellt wurde7.
ALMA operiert im (Sub-)Millimeter-Wellenlängenbereich zwischen 0.33 mm und
3.6 mm und besteht aus 66 teilweise mobilen Einzelantennen, wobei 54 einen Durch-
6 engl.: Point Spread Function
7 siehe http://www.almaobservatory.org/
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messer von jeweils 12m aufweisen. Die Antennen lassen sich in verschiedenen Konfi-
gurationen anordnen und ermöglichen so Basislinien von 150 m bis 16 km. Es wurde
in etwa 5 000 m Höhe auf der Chajnantor-Hochebene in der Atacamawüste in Chile
errichtet. Dieser Standort ist dem benötigten Platz und vor allem den für astronomi-
sche Beobachtungen sehr günstigen Wetterbedingungen geschuldet. Aufgrund der
Positionierung hoch in den Anden herrschen optimale thermische Bedingungen, da
die Erdatmosphäre in dieser Höhe bei einer geringen Luftfeuchtigkeit im relevanten
Frequenzbereich hinreichend durchlässig ist.
ALMA eignet sich hervorragend für die direkte Beobachtung von großskaligen Struk-
turen in protoplanetaren Scheiben. Besonders das Anfang 2015 veröffentlichte Bild
(vgl. Abb. 2.1) der protoplanetaren Scheibe um den jungen Vor-Hauptreihenstern HL
Tau, das zwischen Oktober und November 2014 im Zuge der Kampagne zur Erfor-
schung der großen Basislinien8 aufgenommen wurde, erregte auch außerhalb der
wissenschaftlichen Astronomie großes Aufsehen [ALMA Partnership 2015]. Niemals
zuvor ist die thermische Reemissionsstrahlung einer protoplanetaren Scheibe bei ei-
ner Wellenlänge von 1.3 mm mit solch einer hohen räumlichen Auflösung und Sen-
sitivität beobachtet worden. Die entdeckten zahlreichen Ringe und Scheibenlücken
(siehe Abb. 2.1) lassen auf eine weit vorangeschrittene Scheibenentwicklung und in-
direkt auf Staubkornwachstum und eventuelle Planetenentstehung schließen. Dies
ist insofern außergewöhnlich, dass die Beobachtung solcher Strukturen zwar vorher-
gesagt wurde [z. B. Wolf u. a. 2002; Ruge u. a. 2014], aber die Entwicklung der Scheibe
für das junge Alter von nur ∼ 1 - 2 Myr [Briceño u. a. 2002] weiter als erwartet vor-
angeschritten ist. Die detaillierte Analyse dieser und zukünftiger Beobachtungen der
Staubkomponente ist daher von besonderer Bedeutung, um ein tiefgreifenderes Ver-
ständis über die physikalischen Vorgänge in protoplanetaren Scheiben zu erlangen.
Darüber hinaus wird ALMA auch in der Lage sein die innersten Regionen protopla-
netarer Akkretionsscheiben räumlich sowie spektroskopisch mithilfe von Rotations-
übergängen auflösen zu können. Damit wird es möglich die molekulare Gaszusam-
mensetzung in den potenziellen Planetenentstehungsgebieten protoplanetarer Schei-
ben abzuleiten und zu studieren. Dies konnte in den ersten Beobachtungsperioden
mit ALMA bestätigt werden [z. B. Qi u. a. 2013; de Gregorio-Monsalvo u. a. 2013; Xu
u. a. 2014].
Allerdings befindet sich ALMA immer noch im Ausbau und in der Testphase. Daher
werden zur Zeit (Periode 4) nur eingeschränkte Konfigurationen (z. B. vom Beob-
achtungsband abhängig maximale Basislängen von 10 km) angeboten und die volle
Leistungsfähigkeit (räumliche und spektrale Auflösung, uv-Abdeckung, Sensitivität)
wird vermutlich erst in einigen Jahren für die Öffentlichkeit zugänglich sein. Daher
stellen die Studien im dritten Teil dieser Arbeit (Kapitel 6 und 7) die Grundlagen
für zukünftige Beobachtungen mit ALMA dar, die zeigen unter welchen Voraus-
setzungen Scheibeninhomogenitäten mithilfe von Moleküllinien beobachtet werden
können.
8 engl.: Long Baseline Campaign
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2.3 modellierung
2.3.1 Scheibenmodelle
Eine sehr häufig verwendete Beschreibung der Staub- und Gasverteilung zirkumstel-
larer Scheiben z. B. in den Arbeiten zu HH 30 von [Wood u. a. 2002; Madlener u. a.
2012], dem Butterfly-Star IRAS 04302+ 2247 [Gräfe u. a. 2013; Wolf u. a. 2003], PDS 66
[Gräfe und Wolf 2013], CB 26 [Sauter u. a. 2009] oder aber um den Einfluss von po-
rösen Staubteilchen auf die Beobachtungsdaten zu bestimmen [Kirchschlager und
Wolf 2014], wurde in der Studie von Shakura und Sunyaev [1973] vorgestellt. Dabei
verwenden sie unter anderem die Annahmen, dass die Scheibe radialsymmetrisch
und geometrisch dünn ist und die Temperatur in der Vertikalen isotherm ist. In zy-
lindrischen Koordinaten (r, ϕ, z) kann die Dichteverteilung dann folgendermaßen
ausgedrückt werden:
ρ(r, z) ∝
( r
100 AE
)−α
exp
(
−
1
2
z2
h(r)2
)
, (2.2)
h(r) = h0 ·
( r
100 AE
)β
.
Dabei beschreibt h(r) den Verlauf der Skalenhöhe, die mit der Größe h0 bei einer
(willkürlich festgelegten) Entfernung von 100 AE skaliert wird. Die Parameter α und
β sind für den radialen bzw. vertikalen Verlauf verantwortlich und z gibt die Höhe
über der Scheibenmittelebene (z = 0) an. Die Oberflächendichte Σ ergibt sich schließ-
lich als Potenzgesetz aus der Integration der Dichte ρ(r, z) entlang der z-Koordinate:
Σ =
∫∞
−∞ ρ(r, z)dz ∝ r−p mit p = α−β . (2.3)
Durch die Festlegung eines inneren und äußeren Scheibenradius (Rinnen bzw. Raußen)
lässt sich die Scheibenmasse bestimmen.
Unter Annahme einer linearen Beschreibung der Viskosität, wie sie z. B. von Shakura
und Sunyaev [1973] eingeführt wurde (αˆ-Viskosität), ergibt sich die Kopplung von α
und β zu:
α = 3
(
β−
1
2
)
. (2.4)
In dieser Arbeit wird das beschriebene analytische Scheibenmodell dazu genutzt, um
im zweiten Teil das neu entwickelte Strahlungstransportprogramm Mol3D zu testen
und verlässliche Aussagen über die korrekte Funktionsweise im Kontext protoplane-
tarer Scheiben treffen zu können.
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2.3.2 CASA
Um simulierte ALMA-Beobachtungen auf Grundlage idealer Flusskarten erzeugen
zu können, wird das CASA-Programm9 [McMullin u. a. 2007, Version 4.2] genutzt.
Die Vorgehensweise basiert auf der offiziellen Anleitung10 und wird hier kurz be-
schrieben.
Zuerst wird die simobserve-Funktion verwendet, um realistische Messwerte zu gene-
rieren. Dabei werden in Abhängigkeit der gewählten Konfiguration (Verteilung der
Teleskope), Beobachtungdauer und -frequenz, sowie der Position des Objektes am
Himmel, die zugehörigen uv-Punkte im Fourierraum bestimmt. Aus der Abdeckung
des Fourierraums lässt sich wiederum die Punktspreizfunktion der Beobachtung,
auch Beam genannt, konstruieren. Anschließend werden die idealen Flusskarten ge-
mäß des Van-Cittert-Zernike-Theorems in den Fourierraum transformiert und an
den zuvor bestimmten uv-Punkten die Visibilitäten bestimmt.
Das Niederschlagswasser (PWV11) der Atmosphäre hat einen starken Einfluss auf
die Beobachtungen. Daher wird in dieser Arbeit für alle durchgeführten CASA-
Simulationen der Einfluss des thermischen Rauschens berücksichtigt. Dazu werden
die für jede Frequenz bzw. Wellenlänge empfohlenen Säulendichten verwendet. Die
angenommenen Werte sind in der Tabelle 6.4 in Kapitel 6 aufgelistet. Im Anschluss
werden die zuvor berechneten Visibilitäten mithilfe dieser Werte künstlich verrauscht,
um reale Messgrößen zu simulieren.
Im zweiten Schritt wird aus den simulierten ALMA-Beobachtungen, also den Visibi-
litäten im Fourier- oder Frequenzraum, mithilfe der simanalyze-Funktion das Intensi-
tätsbild rekonstruiert. Dabei ist es prinzipiell irrelevant, ob die Visibilitäten aus einer
realen oder simulierten Beobachtung stammen. Da nur diskrete Visibilitäten vorlie-
gen ist die Rücktransformation nicht eindeutig. In dieser Arbeit wird der weit ver-
breitete CLEAN-Algorithmus für die Bildrekonstruktion verwendet [Högbom 1974].
Um das erwartete Rauschlevel σ bestimmen zu können und damit die Signifikanz
der Beobachtungen angeben zu können, sind zwei Ansätze denkbar. Theoretisch
wäre zum einen die direkte Messung des Rauschens in den (simulierten) Beobach-
tungskarten möglich. Allerdings hängt die Qualität stark von dem verwendeten Zu-
rückfaltungsalgorithmus und der Anzahl an uv-Messwerten ab. Aus diesem Grund
wird dringend empfohlen12, das erwartete Rauschlevel mithilfe des ALMA Sensiti-
vity Calculators13 zu bestimmen. Zudem wird im Rahmen dieser Arbeit die ALMA-
Polarisations-Konfiguration immer im dual-mode verwendet.
9 Common Astronomy Software Application package
10 siehe http://casa.nrao.edu/docs/cookbook/index.html
11 engl.: Precipitable Water Vapor
12 siehe http://casaguides.nrao.edu/index.php?title=Guide_To_Simulating_ALMA_Data
13 siehe https://almascience.eso.org/proposing/sensitivity-calculator, Version April 2015
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2.4 motivation der arbeit
Aufgrund von inneren Turbulenzen in protoplanetaren Scheiben, die sich beispiels-
weise aus gravitativen Scheiben-Instabilitäten während der Planeten-Evolutionsphase
[Goldreich und Tremaine 1980; Durisen u. a. 2007] oder durch den Einfluss von
schwachen Magnetfeldern [Balbus und Hawley 1998; Flock u. a. 2015] ergeben, wer-
den komplexe, zeitlich variable Strukturen in verschiedenen Größenordnungen vor-
hergesagt.
Zudem zeigen hydrodynamische Simulationen gasförmiger, viskoser protoplaneta-
rer Scheiben mit eingeschlossenem Protoplaneten, dass ein Planet der Masse> 0.1MJ
eine Lücke öffnen und diese auch offen halten kann [z. B. Bryden u. a. 1999; Kley 1999;
D’Angelo u. a. 2003]. Diese Scheibenlücke, die entlang des Orbits des eingebetteten
Planeten verläuft, kann, abhängig von der Masse, der Lokalisierung des Planeten
und den hydrodynamischen Eigenschaften der Scheibe, eine Ausdehnung von meh-
reren astronomischen Einheiten in der Breite erreichen. Auch können massive Plane-
ten weitere charakteristische Dichte-Störungen wie Spiralarme [Papaloizou und Lin
1984; Klahr und Kley 2006] hervorrufen.
Detaillierte Machbarkeitsstudien zur Aufspürung von großskaligen Scheibenstruk-
turen (insbesondere Scheibenlücken) in unterschiedlichen Scheibentypen unter Ver-
wendung von simulierten ALMA-Beobachtungen der thermischen Scheibenreemissi-
on im (Sub-)Millimeter-Wellenlängenbereich wurden von Gonzalez u. a. [2012] und
Ruge u. a. [2013] veröffentlicht.
Motiviert durch die Ergebnisse dieser Studien und die eindrucksvolle Bestätigung
der Vorhersagen durch die aktuelle ALMA-Beobachtung von HL Tau [ALMA Part-
nership 2015], einem sehr jungen Vor-Hauptreihenstern im Sternbild des Stiers (Ab-
bildung 2.1), geht diese Arbeit noch einen Schritt weiter und untersucht den Nutzen
von räumlich aufgelösten Beobachtungen von Rotationsübergängen häufig vorkom-
mender Moleküle. Dies erlaubt eine Aussage über die Temperatur-, Dichte- und Ge-
schwindigkeitsverteilung protoplanetarer Scheiben sowie die Bestimmung der mole-
kularen Häufigkeiten als Funktion der Position in der Scheibe. Aus den Ergebnissen
lassen sich dann potenziell die wirkenden physikalischen Prozesse der Scheiben und
der Ursprung der beobachteten Scheibeninhomogenitäten und -asymmetrien ergrün-
den und verstehen.
Um die Strahlung von Moleküllinien simulieren und im Anschluss analysieren zu
können, wird zu diesem Zweck das Linienstrahlungstransport-Programm Mol3D ent-
wickelt (Kapitel 4), welches im Anschluss für Vorhersagen über die Beobachtbarkeit
von Lücken in protoplanetaren Scheiben (Kapitel 6) sowie lokalen turbulenten Strö-
mungen (Kapitel 7) eingesetzt wird.
3
S T R A H L U N G S T R A N S P O RT
In diesem Kapitel wird das Strahlungstransportproblem vorgestellt und die grundlegenden
Gleichungen (Abschnitt 3.1) eingeführt. Dazu wird in den Abschnitten 3.2 und 3.3 die theo-
retische Behandlung des Gases und des Staubs vorgestellt, wie sie im Rahmen dieser Arbeit
Anwendung findet. Zum Abschluss dieses Kapitels (Abschnitt 3.4) werden die Monte-Carlo-
Methode, sowie Strahlungstransportprogramme, die das Strahlungstransportproblem mit die-
ser eleganten Methode lösen und für die Entwicklung von Mol3D von Bedeutung sind, prä-
sentiert.
Die folgenden Abschnitte sind aus Lehrbüchern [Unsöld und Baschek 2002; Karttunen u. a.
2007; Weigert u. a. 2009; Röser u. a. 2012] und aus in Fachzeitschriften publizierten Artikeln
zusammengestellt.
3.1 grundgleichungen des strahlungstransports
Als Grundlage wird von der Strahlungstransportgleichung in der folgenden eindi-
mensionalen und zeitlich unabhängigen Form ausgegangen:
dIν
ds
= −kνIν + jν. (3.1)
Dabei bezeichnet ν die Frequenz, jν(s) den Emissions- und kν den Extinktionskoeffi-
zienten, der sich additiv aus dem Absorptionskoeffizienten αν1 sowie dem Streukoef-
fizienten σν zusammensetzt. Im Allgemeinen sind die Koeffizienten jν(s), αν und σν
von der Frequenz der einfallenden Strahlung ν sowie den Materialeigenschaften (z. B.
chemische Zusammensetzung, Temperatur) der interagierenden Materie abhängig.
Die Strahlungsintensität Iν ist die Energie, die pro Zeiteinheit, Einheitsraumwinkel
und Einheitsfrequenzintervall durch eine senkrecht zur Ausbreitungsrichtung ste-
hende Einheitsfläche strömt. Durch die Integration über alle Raumwinkel dΩ kann
die gemittelte Intensität Jν bestimmt werden. Es gilt:
Jν =
1
4pi
∫2pi
0
∫pi
0
Iνsin(θ)dθdφ. (3.2)
1 Anmerkung: In der Literatur wird oftmals der Buchstabe κ verwendet.
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Wird weiter die Integration über alle Frequenzen durchgeführt, so ergibt sich die
mittlere Gesamtenergie der Strahlung:
J¯ =
∫∞
0
Jνdν. (3.3)
In der Praxis bietet es sich an, die Strahlungstransportgleichung zu integrieren. Dann
lässt sich die Intensität vom Punkt p1 nach p2 entlang der Strecke s wie folgt berech-
nen:
Iν(p2) = Iν(p1)e−τν(p1,p2) +
∫p2
p1
jν(s)e
−τν(s,p2)ds, (3.4)
wobei die dimensionslose Größe τν die optische Tiefe zwischen zwei Punkten p1 und
p2 entlang des Sichtstrahls beschreibt:
τν(p1,p2) =
∫p2
p1
kνds. (3.5)
Für die in dieser vorliegenden Arbeit diskutierten Strahlungseffekte ist von besonde-
rer Wichtigkeit, dass im Fall von τν  1 ein Medium als optisch dünn und im Fall
von τν  1 als optisch dick bezeichnet wird.
Unter Einführung der Quellfunktion
Sν =
jν
kν
(3.6)
kann die Strahlungstransportgleichung (Gl. 3.1) in der Form:
dIν
dτν
= −Iν + Sν (3.7)
geschrieben werden. An dieser Stelle gilt zu beachten, dass im Fall des thermischen
Gleichgewichts (TE) die Quellfunktion der Kirchhoff-Planck-Funktion eines Schwarz-
körpers Bν(T) entspricht. Damit ergibt sich Gleichung 3.6 zu:
Bν(T) =
jν
kν
. (3.8)
Dieser Fall ist als der Kirchoffsche Satz bekannt.
In dieser Arbeit wird je nach Anwendungsgebiet die Kirchhoff-Planck-Funktion so-
wohl in der Frequenz- als auch in der Wellenlängendarstellung verwendet:
Bν(T) =
2hν3
c2
·
[
ehν/kBT − 1
]−1
, Bλ(T) =
2hc2
λ5
·
[
ehc/λkBT − 1
]−1
, (3.9)
wobei die Umrechnung durch den folgenden Zusammenhang realisierbar ist:
λBλ(T) = νBν(T).
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3.2 die behandlung des gases
Für das Gas, beispielsweise für einen allgemeinen Übergang von einem höheren
Zustand i zu einem niedrigen Zustand j, haben der Emissionskoeffizient (jν) und
der Absorptionskoeffizient (αν) die folgende Form:
jij(ν) =
hνij
4pi
NniAijΦij(ν), (3.10)
αij(ν) =
hνij
4pi
N(njBji −niBij)Φij(ν). (3.11)
Dabei bezeichnet νij die zugehörige zentrale Frequenz des Übergangs von Niveau
i → j, die im Labor bestimmt werden kann. Aij, Bij und Bji sind die Einsteinko-
effizienten für spontane und stimulierte Emission, sowie stimulierte Absorption. ni
bezeichnet die relative Besetzungszahl des i-ten Niveaus und N die Anzahldichte
des Atoms oder Moleküls. Dies entspricht dem Ansatz von Rybicki und Hummer
[1991] für die Behandlung sich nicht überlappender Übergänge zwischen mehreren
Energieniveaus. Die lokale Quellfunktion Sij ergibt sich dann zu:
Sij =
jij
αij
=
niAij
njBji −niBij
(3.12)
und ist damit unabhängig von der gewählten Profilfunktion Φ und dem Geschwin-
digkeitsfeld (vgl. Abschnitt 4.2.4).
Die Kollisionsrate Cij kann aus der Teilchendichte der Kollisionspartner nkol und
dem abwärtsgerichteten Kollisionsraten-Koeffizienten γij, dem Maxwellschen Mittel-
wert der Kollisionsquerschnittsflächen σ, berechnet werden:
Cij = nkolγij. (3.13)
Die aufwärtsgerichteten Kollisionsraten-Koeffizienten γji können anschließend durch
die Bilanzierung:
γji = γij
gi
gj
exp
(
−hνij
kBTkin
)
(3.14)
berechnet werden. gi und gj stehen in diesem Fall für die statistischen Gewichte des
ij-Energieniveaus und Tkin bezeichnet die kinetische Gastemperatur.
Da in vielen astrophysikalischen Medien die betrachteten Dichten sehr gering sind,
kann nicht davon ausgegangen werden, dass sich die Materie im lokalen thermody-
namischen Gleichgewicht (LTE) befindet. Um letztendlich das vollständige Linien-
Strahlungstransportproblem beschreiben zu können, wird daher vom statistischen
Gleichgewicht ausgegangen:∑
i>j
[niAij + (niBij −njBji)J¯ij] −
∑
i<j
[njAji + (njBji −niBij)J¯ji] (3.15)
+
∑
i
[niCij −njCji] = 0.
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Bei genauer Betrachtung fällt auf, dass Gleichung 3.15 einen Satz linear gekoppelter
Gleichungen darstellt und zwar für jedes Energieniveau genau eine. Dieses Glei-
chungssystem wird lokal gelöst, aber es hat einen globalen Charakter, aufgrund der
Abhängigkeit von der gemittelten Gesamtintensität J¯ij. Die Abhängigkeit von der
Gastemperatur ist in der Temperaturabhängigkeit der Kollisionsraten Cij versteckt.
Die Gleichungen 3.15 und 3.3 sind direkt an die Gleichung 3.1 gekoppelt.
Um das Linien-Strahlungstransportproblem zu lösen, muss mit einem Schätzwert
(oftmals einfache LTE-Annahme) für die Besetzungszahlen begonnen werden. Im
Anschluss muss die Strahlungstransportgleichung gelöst werden, um die gemittelte
Gesamtintensität berechnen zu können. Abschließend ist die Gleichung 3.15 erneut
zu lösen, um einen neuen Satz an Besetzungszahlen zu generieren. Dieser Vorgang
muss solange wiederholt werden, bis die iterierten Besetzungszahlen gegen einen
Endwert konvergieren und damit die gesuchten Besetzungszahlen gefunden sind.
Auch wenn sich das betrachtete System nicht im lokalen thermodynamischen Gleich-
gewicht befindet, bietet es sich an die Anregungstemperatur Tanr zu definieren, um
die resultierende Verteilung der Besetzungszahlen darstellen zu können und eine
Analyse der Strahlungstransportsimulationen zu ermöglichen:
Tanr =
hνij
kB
[
ln
(
ginj
gjni
)]−1
. (3.16)
Ist dabei Tanr höher oder niedriger als die kinetische Gastemperatur Tkin, so liegt
kein lokales thermodynamisches Gleichgewicht vor. In diesem Fall wird der Anre-
gungszustand als sub- bzw. superthermal bezeichnet.
3.2.1 Molekülübergänge
In dieser Arbeit werden ausschließlich Moleküle betrachtet, deren Rotationsübergän-
ge im (Sub-)Millimeter-Bereich liegen und daher potenziell mit ALMA beobachtet
werden können. Auf Rotations-Schwingungs-Übergänge im (Nah-)Infraroten (z. B.
das fundamentale CO-Band bei ∼ 4.7 µm) die beispielsweise mit CRIRES2 am VLT3
in Chile beobachtet werden können, wird daher nicht weiter eingegangen.
An dieser Stelle wird ein zweiatomiges Molekül mit der reduzierten Masse mr =
m1·m2
m1+m2
betrachtet. Moleküle, die aus Atomen verschiedener Masse bestehen, z. B.
das in der Astrophysik oft beobachtete Kohlenstoffmonoxid (CO), weisen einen per-
manenten elektrischen Dipol auf. Unter der Annahme, dass das Molekül mit einer
Kreisfrequenz ω und einem konstanten Abstand d um seinen Massenschwerpunkt
rotiert, ergibt sich für die kinetische Rotationsenergie folgender Ausdruck:
Erot =
L2
2I
, (3.17)
2 engl.: Cryogenic High-Resolution Infrared Echelle Spectrograph
3 engl.: Very Large Telescope
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wobei L = mrd2ω = Iω den Bahndrehimpuls und I das Trägheitsmoment4 darstel-
len. Damit ergibt sich schließlich durch den Übergang zur Quantenmechanik aus
den Eigenwerten der Schrödingergleichung die Rotationsenergie Erot,J für die Dreh-
impulsquantenzahl J ∈ [0, 1, ...] zu:
Erot,J =
J(J+ 1)h2
8pi2I
, (3.18)
und weiter für die Frequenz νJ J-1 eines Übergangs von J→ J-1:
νJ J-1 =
∆Erot,J
h
=
hJ
4pi2I
=
hJ
4pi2mrd2
. (3.19)
Mithilfe der Rotationsenergie lässt sich weiter die kinetische Gastemperatur Tkin,min
abschätzen, die benötigt wird, damit ein Niveau signifikant bevölkert ist. Es gilt in
erster Näherung:
Tkin,min ≈ Erot
kB
=
h2J(J+ 1)
8pi2kBI
=
hνJ J-1(J+ 1)
2kB
. (3.20)
Damit ergibt sich als Lösung dieser Gleichung, dass für den CO J = 1→ 0 Übergang
bei ν1 0 ≈ 115.3 GHz (Gl. 3.19) eine Temperatur von nur etwa 5.5 K notwendig ist. Im
Vergleich zum CO-Molekül weist das leichte und symmetrische H2 nur einen sehr
geringen permanenten elektrischen Dipol auf. Daher liegt die minimale Temperatur
um den ersten Übergang des molekularen Wasserstoffs anzuregen bei etwa 510 K.
Aus diesen theoretischen Überlegungen lässt sich ableiten, dass molekularer Was-
serstoff in protoplanetaren Scheiben höchstens in den innersten Scheibenbereichen
(R  1 AE) angeregt sein kann. Daher sind direkte Beobachtungen der Hauptkom-
ponente protoplanetarer Scheiben nicht ohne Weiteres möglich. Aus diesem Grund
bietet es sich an, Kohlenstoff- oder vergleichbare Übergänge zu beobachten, um in-
direkt auf die Verteilung des Wasserstoffs zurückzuschließen.
3.2.2 Berechnung der Besetzungszahlen
Wie zuvor angedeutet, liegt das Hauptproblem des Linienstrahlungstransports in der
Bestimmung der Besetzungszahlen. Anhand der Gleichung des statistischen Gleich-
gewichts (Gl. 3.15) lässt sich erkennen, dass die Besetzungszahlen direkt an die ge-
mittelte Gesamtenergie J¯ und durch die Kollisionsraten Cij an die Gastemperatur
gekoppelt sind. Die Gastemperatur ist für den Fall komplexer Strukturen wie im Fal-
le protoplanetarer Scheiben jedoch unbekannt. Um dieses Problem zu lösen, wurden
mehrere Näherungslösungen entwickelt sowie im letzten Jahrzehnt die ersten direk-
ten oder indirekten Monte-Carlo-Methoden vorgestellt, die verlässliche Ergebnisse
für zirkumstellare Scheiben liefern.
So bietet sich je nach Anwendung einer der folgenden Algorithmen zur Berechnung
4 Anmerkung: Aufgrund der Verwechslungsgefahr mit der Drehimpulsquantenzahl J wird hier das
internationale Symbol I anstatt des im deutschen Sprachgebrauch üblichen J gewählt.
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der Besetzungszahlen an: lokales thermodynamisches Gleichgewicht (LTE), Free-
Escape-Probability (FEP) und die Methode der hohen Geschwindigkeitsgradienten
(LVG5). Wie Pavlyuchenkov u. a. [2007] gezeigt haben, ist im Falle protoplanetarer
Scheiben für die am häufigsten vorkommenden Moleküle die LVG eine sehr ver-
lässliche Methode um die Besetzungszahlen zu berechnen. Dieses Verfahren liefert
ein sehr gutes Verhältnis zwischen der Recheneffizienz und der Zuverlässigkeit der
Ergebnisse. Da diese Methoden für diese Arbeit von grundlegender Relevanz sind,
werden sie im Einzelnen vorgestellt.
LTE-Methode
Die einfachste und am weitesten verbreitete Möglichkeit die Besetzungszahlen zu
berechnen ist es anzunehmen, dass die Anregungstemperatur Tanr gleich der kine-
tischen Gastemperatur Tkin ist. Unter dieser Annahme folgen die Besetzungszahlen
einer Boltzmann-Verteilung:
ni
nj
=
gi
gj
exp
(
hνij
kTkin
)
. (3.21)
Als Faustregel können zwei Fälle unterschieden werden, für die die LTE-Annahme
gerechtfertigt ist. Dies ist zum einen der Fall, wenn die Wasserstoffdichte deutlich
größer als die kritische Dichte nkrit des betrachteten Übergangs ist, die sich aus den
Einsteinkoeffizienten Aij und den Kollisionsraten Cik berechnen lässt:
nkrit =
Aij∑
kCik
, k 6 j . (3.22)
Auch ist die LTE-Annahme gerechtfertigt, wenn die optische Tiefe eines Übergangs
so hoch ist, dass sich ein perfektes Gleichgewicht zwischen der An- und Abregung
der entsprechenden Energieniveaus durch Stöße der Moleküle und Strahlung (spon-
tane bzw. stimulierte Emission und Absorption) einstellt. Zum Beispiel ergibt sich
für Kohlenstoffmonoxid und die zugehörigen Isotopologe eine kritische Anzahldich-
te von etwa 700 cm−3. Diese Voraussetzung ist in protoplanetaren Scheiben gegeben,
wie in verschiedenen Studien [z. B. Dartois u. a. 2003] gezeigt werden konnte. Damit
ist die LTE-Annahme in guter Näherung gerechtfertigt.
Aufgrund der sehr einfachen Implementierung und der hohen Berechnungsgeschwin-
digkeit der LTE-Methode, wurde sie in zahlreichen Studien zur Analyse von moleku-
laren Linien verwendet. Oftmals wurde sie auch dann verwendet, wenn die Voraus-
setzungen nicht unbedingt gegeben waren, aber eine rasche erste Interpretation der
Beobachtungsdaten erforderlich war [siehe z. B. Qi u. a. 2003; Aikawa und Nomura
2006].
5 Large-Velocity-Gradient
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FEP-Methode
Eine prominente Klasse von approximativen Methoden zur Bestimmung der Beset-
zungszahlen versucht die gemittelte Intensität J¯ durch gerechtfertigte Annahmen
über die umgebende Materie zu bestimmen. Zu diesem Zweck wird eine Wahr-
scheinlichkeit β bestimmt, die angibt, ob ein emittiertes Photon dem umgebenden
Medium aufgrund der optischen Tiefe des Übergangs entkommen kann. In diesem
Formalismus berechnet sich die mittlere Intensität J¯ folgendermaßen:
J¯ij = (1−βij)Sij +βijJext(νij) (3.23)
0 < βij 6 1, (3.24)
wobei S die lokale Quellfunktion und Jext ein mögliches externes Strahlungsfeld,
wie zum Beispiel das interstellare Strahlungsfeld, darstellt. Dieses wird oft der Ein-
fachheit halber durch eine Kombination von abgeschwächten Schwarzkörperstrah-
lern modelliert [z. B. Mathis u. a. 1983]. Das historisch bedingt bekannteste und oft
genutzte Modell ist ein einzelner Schwarzkörperstrahler mit einer Temperatur von
10 000 K, welcher um den Faktor ∼ 1 · 10−14 abgeschwächt ist [Eddington 1926].
Die einfachste (wenn auch extreme) Annahme ist, dass das emittierte Photon frei
die Scheibe verlassen kann, ohne dass es jemals interagiert. Unter diesen Voraus-
setzungen lässt sich das Linienstrahlungsproblem sehr einfach lösen. β muss nicht
berechnet werden, sondern wird konstant auf 1 gesetzt. Die Besetzungszahlen sind
dann das Ergebnis der Lösung der statistischen Gleichgewichtsgleichungen für ein
transparentes Gas, welches durch ein externes Strahlungsfeld (s. o.) oder durch die
kosmische Hintergrundstrahlung bei ∼ 2.73 K angeregt wird.
Im Fall der protoplanetaren Scheiben zeigt sich, dass diese Methode nur für die
obersten Scheibenschichten oder für Moleküle mit sehr geringen Häufigkeiten an-
wendbar ist. Da die Wahrscheinlichkeit konstant bleibt und daher keine Iterationen
notwendig sind (vgl. hierzu die Ausführungen zur LVG-Methode in Abschnitt 3.2.2),
ist die FEP-Methode sehr schnell und nur durch den numerischen Aufwand zur
Lösung der Matrixgleichungen 3.15 beschränkt.
LVG-Methode
Im Falle protoplanetarer Scheiben sind die radialen Geschwindigkeitsgradienten ge-
wöhnlich viel größer als die lokalen thermischen Geschwindigkeiten und die mikro-
turbulenten Geschwindigkeiten (typischerweise 0.1− 0.2 km/s) [z. B. Weiß u. a. 2005;
Castro-Carrizo u. a. 2007]. Daher können Photonen, die in einer bestimmten Schei-
benregion emittiert werden, nur lokal mit der Scheibe interagieren und wieder ab-
sorbiert werden. Da die LVG-Methode zur selben Klasse wie die FEP-Methode ge-
hört, findet auch an dieser Stelle Gleichung 3.23 zur approximativen Bestimmung
der mittleren Intensität Anwendung.
Zur Berechnung der lokalen Quellfunktion müssen die Besetzungszahlen bekannt
sein. Als erste Annahme werden diese oft unter Annahme des LTEs berechnet. Die-
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sem Ansatz folgend wird β aus der lokalen effektiven optischen Tiefe τ der beobach-
teten Linie berechnet. Sie ergibt sich zu:
βij =
1− exp(−τij)
τij
. (3.25)
Diese Gleichung wurde für Akkretionsscheiben im Allgemeinen eingeführt [siehe
auch Mihalas u. a. 1978; de Jong u. a. 1980]. Es ist deutlich zu erkennen, dass für
sehr geringe optische Tiefen β gegen 1 strebt und die LVG-Methode in die FEP-
Methode übergeht. Es sei angemerkt, dass diese Formel speziell für (protoplanetare)
Scheiben entwickelt wurde. Für andere Geometrien und Szenarien könnten andere
Näherungen bessere Ergebnisse liefern. Beispiele zu diesem Thema sind dazu unter
anderem in den Studien von de Jong u. a. [1975]; Osterbrock und Ferland [2006]; van
der Tak u. a. [2007] dargestellt.
Es wird angenommen, dass sich τ aus dem lokalen Absorptionskoeffizienten α(νij)
und der Kohärenzlänge ∆L berechnen lässt:
τij = α(νij)∆L. (3.26)
Da ∆L wiederum in direkter Verbindung mit dem Betrag des lokalen Rotationsge-
schwindigkeitsfelds |Vrot|, der gesamten Linienbreite vges, der Gasdichte und dem
Abstand R vom Rotationszentrum steht, ergibt sich aufgrund geometrischer Überle-
gungen die optische Linientiefe näherungsweise zu:
τij ≈ α(νij)R
√
2
3
vges
|Vrot|
. (3.27)
Eine ausführliche Herleitung findet sich in der Studie von Pavlyuchenkov u. a. [2007,
insbesondere Abb. 3].
Ist die optische Tiefe bestimmt, und damit die gemittelte Intensität, können die Ma-
trixgleichungen der statistischen Gleichgewichtszustände gelöst und die Besetzungs-
zahlen bestimmt werden. Aufgrund der Abhängigkeit der lokalen Quellfunktion S
von den Besetzungszahlen müssen die Berechnungen iterativ fortgesetzt werden, bis
sich ein stabiler Zustand eingestellt hat. Unter Annahme, dass die ersten Besetzungs-
zahlen mit der LTE-Methode berechnet wurden, sind je nach Abweichung zum loka-
len thermodynamischen Gleichgewicht mehr Iterationen nötig. Aus diesem Grund
variiert die benötigte Berechnungszeit der LVG-Methode je nach (Scheiben)-Region.
Die benötigte Laufzeit ist daher höher als die der FEP- oder LTE-Methode. Dies wird
allerdings durch die qualitativ hochwertigeren Ergebnisse aufgewogen.
3.3 das verwendete staubmodell
Nach der Behandlung des Gases, wird an dieser Stelle auf das Staubmodell einge-
gangen, wie es im Rahmen dieser Arbeit seine Anwendung findet. Da das Hauptau-
genmerk auf der Linienstrahlung liegt, wird typischer Staub, wie er im interstellaren
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Medium zu finden ist, angenommen. Die Staubzusammensetzung und die angenom-
menen Vereinfachungen werden im Folgenden dargestellt.
Zunächst wird angenommen, dass die Staubteilchen aus homogenen, sphärischen
und isotropen Körnern bestehen. Obwohl kürzlich erschienene Studien [Chiar und
Tielens 2006; Kirchschlager und Wolf 2014] gezeigt haben, dass Staubkörner vermut-
lich eine fraktale, irreguläre und poröse Gestalt aufweisen, ist die Annahme kugel-
förmiger Staubkörner vertretbar [Wolf u. a. 2002], da die Streueigenschaften dieser
Staubkörner denen mit fraktalen Oberflächen sehr ähnlich sind [Lumme und Rahola
1994]. Zudem werden keine äußeren Magnetfelder betrachtet, die eine Ausrichtung
oder Anordnung der Staubteilchen hervorrufen können.
Typischerweise besteht der Staub im interstellaren Medium aus einer Mischung von
astronomischem Silikat und Graphit [Weingartner und Draine 2001]. Seine optischen
Eigenschaften werden durch die material- und wellenlängenabhängigen Wirkungs-
querschnitte der Streuung Cstreu, der Absorption und Emission Cabs, sowie der Ex-
tinktion Cext = Cstreu + Cabs beschrieben. Im Gegensatz zum astronomischen Silikat
ist die kristalline Struktur von Graphit hoch anisotrop. Daher wird, wie in vielen Stu-
dien [z. B. Sauter u. a. 2009; Madlener u. a. 2012; Gräfe u. a. 2013], die 13 -
2
3 -Näherung
verwendet:
C =
2
3
C(perp) +
1
3
C(para), (3.28)
die die Abhängigkeit von der senkrechten (perp) und parallelen (para) Ausrichtung
des elektrischen Feldes bezogen auf die Kristallachse für jeden optischen Wirkungs-
querschnitt (Cstreu, Cabs, Cext) mit einbezieht. Dieses Modell ist ein direktes Ergebnis
der Modellierung der Extinktion des interstellaren Mediums, wie es unter anderem
in der Studie von Draine und Malhotra [1993] beschrieben wird.
Es wird davon ausgegangen, dass der Staubkorngrößenverteilung das folgende Po-
tenzgesetz zugrunde liegt:
n(a) ∝ a−d, mit amin < a < amax. (3.29)
Dabei bezeichnet a den Staubkornradius und n(a)da die Anzahl der Staubkörner im
Intervall [a,a+ da]. Der Exponent d wird in dieser Arbeit zu d = 3.5 festgesetzt. Er
ergibt sich aus theoretischen Arbeiten zur Kollisionskaskade [Dohnanyi 1969] und
aus Messungen [Mathis u. a. 1977]. Die minimalen und maximalen Staubkornradien
werden mit amin = 5 nm und amax = 250 nm angenommen. Diese Werte sind das
Resultat der Modellierung der beobachteten, interstellaren Extinktion des interstel-
laren Staubs [Mathis u. a. 1977]. Dieser Staub ist als MRN-Staub in der Astrophysik
bekannt. Aufgrund des Staubkornwachstums in protoplanetaren Scheibe wird der
maximale Staubkornradius in vielen Arbeiten als freier Anpassungsparameter ange-
nommen [siehe z. B. Gräfe u. a. 2013; Madlener u. a. 2012; Sauter u. a. 2009].
3.3.1 Gemittelte Staubkorneigenschaften
In der Studie von Wolf [2003b] wurde gezeigt, dass es im Kontext zirkumstellarer
Scheiben hinreichend ist, über eine gegebene Staubkorngrößenverteilung zu mitteln
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und einen einzelnen Katalog für die verwendeten Staubeigenschaften für den gesam-
ten Strahlungstransport zu verwenden, um diesen so besonders effizient zu gestalten.
Diesem Ansatz folgend werden über das gesamte Ensemble gewichtete Mittelwerte
für die Wirkungsquerschnitte Cstreu, abs, ext , die Elemente der Streumatrix M (vgl. Ab-
schnitt 4.2.2) und alle weiteren benötigten Staubeigenschaften verwendet [vgl. auch
Martin 1978; Šolc 1980]. Unter Annahme von Ns chemisch unterschiedlichen Staub-
materialien ergibt sich:
〈C〉 =
Ns∑
j=1
fj
∫amax
amin
n(a)Cj(a)da ,
〈M〉 =
Ns∑
j=1
fj
∫amax
amin
n(a)Mj(a)da ,
(3.30)
wobei 〈C〉 stellvertretend für alle Wirkungsquerschnitte (s. o.) steht, fj den relativen
Anteil der jeweiligen j-ten Staubspezies angibt, n(a) die oben definierte Korngrö-
ßenverteilung beschreibt und die folgenden Normierungsbedingungen erfüllt sein
müssen:
Ns∑
j
fj
∫amax
amin
n(a)da = 1,
Ns∑
j
fj = 1 . (3.31)
Die Albedo A ∈ [0, 1] (ein Maß für das wellenlängenabhängige Rückstrahlvermögen),
aus der sich eine Aussage über die Wahrscheinlichkeit eines Streuereignisses ableiten
lässt, ergibt sich daher zu:
〈A〉 = 〈Cstreu〉〈Cext〉 . (3.32)
Für diese Arbeit wird eine Staubzusammensetzung von 62.5 % astronomischem Sili-
kat, 12.5 % senkrecht sowie 25 % parallel ausgerichtetem Graphit verwendet, welche
sich aus den gefundenen relativen kosmischen Häufigkeiten zwischen Silikat und
Graphit ableiten lässt. Des Weiteren werden alle optischen Eigenschaften der Staub-
partikel unter Verwendung der Mie-Theorie [Mie 1908] mit dem Programm miex
[Wolf und Voshchinnikov 2004] berechnet, welches auf dem von Bohren und Huff-
man [1983] vorgestellten Algorithmus basiert. Im Anschluss werden die optischen
Eigenschaften der einzelnen Korngrößen nach Gleichung 3.30 gemittelt. Die zugrun-
de liegenden optischen Daten stammen aus der Arbeit von Weingartner und Draine
[2001].
3.4 monte-carlo-strahlungstransport
Bereits im 17./18. Jahrhundert entstanden die ersten Gedankenexperimente von be-
kannten Mathematikern (z. B. Pascal und später Fermat), um Glücksspiele mathema-
tisch zu erfassen. Das wohl bekannteste Experiment aus dieser Zeit ist das Buffon-
sche Nadelproblem. Durch zufällig auf ein Streifen- oder Kachelmuster geworfene
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Nadeln (Buffon warf sie über seine Schulter) ist es ihm möglich gewesen die Kreis-
zahl pi zu approximieren. Allerdings stellte Buffon fest, dass das Verfahren zwar sehr
elegant ist, aber aufgrund der vielen benötigten Wiederholungen sehr schlecht kon-
vergiert und damit zu damaligen Zeiten wenig praktikabel war.
Erst mit der Entwicklung moderner Computer konnten Wahrscheinlichkeitsrech-
nungen erstmals in der Wissenschaft effizient eingesetzt werden. So machten Sta-
nislaw Ulam und John von Neumann bei der geheimen Entwicklung der Atombom-
be während des Zweiten Weltkriegs davon Gebrauch und gaben ihrem Experiment
den Namen Monte-Carlo-Methode. Dieser Name ist wahrscheinlich auf das bekannte
Kasino in Monaco zurückzuführen. Der grundsätzliche Ansatz eines Monte-Carlo-
Experiments ist es, ein statistisches Modell zu erstellen, so dass sich das Zufallsergeb-
nis bei vielen Versuchsdurchläufen (Gesetz der großen Zahlen) dem Erwartungswert
der gesuchten Größe annähert. Monte-Carlo-Experimente sind nicht dem sogenann-
ten Fluch der Dimensionalität6 unterworfen und eignen sich daher um komplexe Pro-
bleme zu lösen, bei denen direkte Verfahren nicht anwendbar sind. Beispielsweise
werden Monte-Carlo-Verfahren bei der numerischen Integration in mehrdimensiona-
len Räumen benutzt. Meistens ist die Monte-Carlo-Integration schon in zwei Dimen-
sionen effizienter als direkte Verfahren.
An dieser Stelle wird oftmals ein einfaches Beispiel einer Monte-Carlo-Simulation
vorgestellt. Insbesondere die Berechnung der irrationalen Kreiszahl pi wird aus histo-
rischen und exemplarischen Gründen oft angeführt. Dies soll an dieser Stelle jedoch
nicht wiederholt werden. Dem interessierten Leser sei daher z. B. die Diplomarbeit
von Ober [2011] oder die Dissertation von Madlener [2013] nahegelegt.
3.4.1 Pseudozufallszahlen
Als Pseudozufallszahlen werden Zahlenreihen bezeichnet, die z. B. mit einem Com-
puter, also mit einem deterministischen Algorithmus, berechnet werden und daher
nur für eine bestimmte Anzahl an Zahlen, der sogenannten Periode, zufällig aus-
sehen. Da die Güte der Zufallszahlen existenziell für Monte-Carlo-Experimente ist,
werden hier kurz verschiedene Berechnungsalgorithmen, die sogenannten Pseudo-
zufallszahlengeneratoren, vorgestellt.
Die historisch bedingt weit verbreitetste Klasse von Pseudozufallszahlengeneratoren
ist die der linearen Kongruenzgeneratoren. Sie erzeugen eine Reihe ganzer Zahlen7
Xi gemäß der folgenden Vorschrift:
Xi = (a ·Xi−1 + c) MOD m, (3.33)
wobei mit MOD die Funktion zur Berechnung des Divisionsrestes gemeint ist. a, c
und m sind ganzzahlige Parameter und m bezeichnet den Modulo. Die Wahl die-
ser Parameter ist maßgeblich für die Güte des Generators verantwortlich. Aus dieser
Zahlenfolge wird durch ξi = Xi/m eine Zufallszahl im halboffenen Intervall [0, 1)
6 engl: curse of dimensionality
7 engl.: integer
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erzeugt. Diese Klasse von Pseudozufallszahlengeneratoren ist aufgrund der Einfach-
heit in vielen Programmen und Bibliotheken zu finden (z. B. der RANDU-Generator
von IBM).
Allerdings weisen diese Generatoren gravierende Mängel auf und fallen bei vielen
statistischen Tests durch [L’Ecuyer und Simard 2007], insbesondere wenn der Modu-
lo als Zweierpotenz (z. B. 232 für 32-Bit Integer) gewählt wird. So ist es zum Beispiel
möglich durch die Beobachtung einzelner Sequenzen die Parameter a und c abzulei-
ten. Daher werden diese Generatoren nicht für kryptografische Zwecke verwendet
und sollten auch nicht bei Simulationen zur Anwendung kommen, die auf statisti-
schen Methoden basieren.
Eine Weiterentwicklung stellen die mehrfach rekursiven Generatoren (MRG) dar,
welche eine Reihe ganzer Zahlen Xi gemäß der folgenden rekursiven Vorschrift be-
rechnen:
Xi = (
i∑
k=1
(ak ∗Xi−k) + c) MOD m. (3.34)
Ein bekannter Vertreter ist beispielsweise der MRG32k3a-Generator [L’Ecuyer 1996b,
1999a], welcher bis heute alle statistischen Tests bestehen konnte. Allerdings sind die
MRG-Generatoren aufgrund der aufwendigeren zugrunde liegenden Rechenopera-
tionen deutlich langsamer als vergleichbare moderne Generatoren.
Eine solche moderne Klasse stellen die sogenannten linear rückgekoppelten Schiebe-
register-Generatoren (LFSR8) dar. Diese Generatoren sind dafür bekannt, dass sie
ähnliche statistische Schwächen wie die linearen Kongruenzgeneratoren aufweisen
und müssen deshalb geschickt kombiniert werden. Zu dieser Klasse gehört auch
der 1997 von Matsumoto und Nishimura [1998] vorgestellte Mersenne-Twister (MT).
Er basiert auf der Mersenne-Primzahl 219937-1, welche auch gleichzeitig die Periode
des Generators darstellt. Aufgrund der sehr langen Periode und der zu damaligen
Verhältnissen sehr guten statistischen Eigenschaften, ist der MT der standardmäßig
verwendete Zufallszahlengenerator in sehr vielen (quelloffenen9) Projekten (z. B. Py-
thon, MATLAB, IDL).
Ein weiterer Vertreter dieser Klasse ist der Combined Tausworthe-Generator [L’Ecuyer
1996a]. Er weist eine Periode von 288 auf und basiert auf einer Kombination von drei
linear rückgekoppelten Schieberegister-Generatoren. Da dieser Generatortyp nur die
elementaren Bit-Operationen SHIFT und XOR verwendet, arbeitet er sehr schnell
und ist sehr einfach zu implementieren. Basierend auf diesem Algorithmus existieren
verschiedene Varianten, die durch die Kombination von weiteren linear rückgekop-
pelten Schieberegister-Generatoren auch deutlich längere Perioden aufweisen [siehe
L’Ecuyer 1999b]. Diese Generatorfamilie ist im Vergleich zum MT weniger verbreitet,
jedoch benötigt sie deutlich weniger Speicher, ist sehr leicht zu implementieren und
bietet eine ähnliche Qualität der Zufallszahlen.
Es hat sich im Laufe der Jahre gezeigt, dass jeder Pseudozufallszahlengenerator
8 engl.: Linear Feedback Shift Register
9 engl.: open source
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Schwachstellen aufweist, die charakteristisch für die jeweilige Generatorenklasse sind.
Um dieses Problem zu umgehen, wurde von führenden Experten eine Kombinati-
on der verschiedenen Generatorklassen vorgeschlagen. Der wohl bekannteste Algo-
rithmus dieser Herangehensweise ist der von George Marsaglia erfundene KISS10-
Generator. Er kombiniert einen linearen Kongruenzgenerator mit einem dreifachen
rückgekoppelten Schieberegister-Generator und zwei 16-Bit-Multiplikation mit Vorsor-
ge11-Generatoren. Der Algorithmus hat eine Periode von 2123, arbeitet sehr schnell
und hat alle in der TestU01-Bibliothek [L’Ecuyer und Simard 2007] definierten statis-
tischen Tests bestanden.
Gemein haben alle vorgestellten Generatoren, dass sie einen oder mehrere Startwer-
te, die sogenannte Saat12, zur Initialisierung benötigen. Die Wahl des Startwertes ist
nicht unkritisch, da alle folgenden Zahlen auf diesem Ausgangswert basieren. Aller-
dings reicht es in der Regel aus, positive ganzzahlige Werte zu wählen, oder diese
z. B. mit einem linearen Kongruenzgenerator zu berechnen. Für eine vorgegebene
Saat produzieren alle Generatoren ihre (eigene) immer identische Reihe an Zufalls-
zahlen.
3.4.2 Das fundamentale Prinzip
Unter dem fundamentalen Prinzip eines Monte-Carlo-Experiments versteht man das
Auslosen einer Zufallsgröße, welches im Folgenden erläutert wird. Der Funktions-
verlauf P(x) einer numerischen Zufallsvariable x sei auf einem Definitionsintervall
[a,b] gegeben. Dann lässt sich mit
F(x0) =
∫x0
a P(x)∫b
a P(x)
(3.35)
die zugehörige Verteilungsfunktion F der Größe x berechnen. Durch die Festlegung
auf den Definitionsbereich [a,b] und die Normierung über das Integral, ergibt sich,
dass F(x) von F(a) = 0 bis F(b) = 1 streng monoton steigend ist. F(x0) entspricht damit
der Wahrscheinlichkeit P(x 6 x0).
Wie später noch genauer erläutert wird, kann beispielsweise durch die Anwendung
von Gleichung 3.35 jedem (diskreten) Spektrum (z. B. ein schwarzer Strahler, Abbil-
dung 3.1 oben), welches auf einem Definitionsintervall durch gegebene minimale
und maximale Wellenlängen [λa, λb] charakterisiert ist, eine Wahrscheinlichkeitsver-
teilung (Abbildung 3.1 unten) zugeordnet werden. Um eine Wellenlänge λ0 aus der
gegebenen Wahrscheinlichkeitsverteilung auszuwählen, muss diese invertiert wer-
den:
λ0 = F
−1(ξ). (3.36)
10 engl.: Keep It Simple, Stupid
11 engl.: multiply-with-carry
12 engl.: seed
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Abbildung 3.1 – Definition der aus einem Schwarzkörperstrahler (oben) resultierenden
Wahrscheinlichkeitsdichte (Mitte) und Wahrscheinlichkeitsverteilung (unten).
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Durch das Ziehen einer Zufallszahl ξ aus dem halboffenen Intervall [0,1)13 und das
(numerische) Lösen von Gleichung 3.36 kann die gesuchte Wellenlänge λ0 bestimmt
werden. Man spricht dann vom Auslosen einer Zufallsgröße. Dabei entspricht die
Wahrscheinlichkeit F(λ0) = P(λ 6 λ0) der Fläche unter der Wahrscheinlichkeitsdichte
(vgl. Abbildung 3.1 Mitte).
3.4.3 Strahlungstransportprogramme
In diesem Abschnitt werden exemplarisch zwei Computerprogramme vorgestellt, die
das Strahlungstransportproblem zum einen im Kontinuumsfall (MC3D), zum ande-
ren im Linienfall (URANIA) lösen. Beide Programme dienen als Referenz bei der
Überprüfung des im Rahmen dieser Arbeit neu entwickelten Strahlungstransport-
programms Mol3D, welches in Teil II ausführlich vorgestellt wird.
MC3D
MC3D [Wolf u. a. 1999; Wolf 2003a] ist ein 3D Kontinuum-Strahlungstransportpro-
gramm, welches die namensgebende Monte-Carlo-Methode verwendet. Diese wird
unter anderem dazu genutzt, konsistent zu einer vorgegebenen Staubverteilung die
Staubtemperatur einer protoplanetaren Scheibe zu berechnen. Dazu werden die Kon-
zepte zur sofortigen Temperaturanpassung [Bjorkman und Wood 2001] und kontinu-
ierlichen Absorption Lucy [1999b] verwendet. Für die Behandlung der anisotropen
Streuung der Photonen an den Staubteilchen wird Mie-Theorie verwendet und der
implementierte Algorithmus basiert auf den Ausführungen von Fischer [1992].
Weiter ist es möglich Reemissions- und Streukarten sowie spektrale Energieverteilun-
gen zu berechnen. Hierzu kann entweder wieder ein Monte-Carlo-Verfahren oder
aber für die Berechnung der thermischen Reemissionsstrahlung ein Strahlenverfol-
gungs-Algorithmus eingesetzt werden. Dabei wird der Stokes-Formalismus verwen-
det, der es erlaubt, den Polarisationszustand der beim Beobachter eintreffenden
Strahlung zu analysieren. Weitere, tiefergehende Details zu den verwendeten Me-
thoden sind in den Abschnitten zur Entwicklung von Mol3D (Kapitel 4) enthalten.
MC3D wurde mit ähnlichen Kontinuum-Strahlungstransportprogrammen verglichen
und erfolgreich gegen diese getestet [siehe z. B. Pascucci u. a. 2004]. In den letzten
15 Jahren wurde es in zahlreichen Strahlungstransportstudien eingesetzt, fortlaufend
für neue Fragestellungen angepasst und erweitert.
Am häufigsten wurde das Programm dazu benutzt, hochaufgelöste Multiwellen-
längen-Beobachtungen von zirkumstellaren Scheiben [siehe Schegerer u. a. 2008; Sau-
ter und Wolf 2011; Madlener u. a. 2012; Gräfe und Wolf 2013] zu modellieren oder
für kommende Beobachtungen auf Grundlage von theoretischen Modellen Vorher-
sagen treffen zu können [Ruge u. a. 2013, 2014; Flock u. a. 2015]. Auch wurde es
für viele weitere theoretische Studien verwendet, um z. B den Einfluss poröser oder
klumpiger Staubkörner [Kirchschlager und Wolf 2014; Brauer und Wolf 2015] zu
13 Anmerkung: Für diese Arbeit wird angenommen, dass alle Zufallszahlen ξ diesem Intervall entstam-
men, sofern nicht explizit darauf hingewiesen wird.
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untersuchen oder die Polarisation ausgerichteter elongierter Staubkörner14 von Bok-
Globulen [Bertrang u. a. 2014] vorherzusagen und auszuwerten.
URAN(IA)
URAN(IA) [Pavlyuchenkov und Shustov 2004] ist ein zweidimensionales Strahlungs-
transportprogramm, welches die Emission und Absorption von Moleküllinien be-
rechnen kann. Es besteht aus zwei Teilen, die jeweils als eigenständige Programme
genutzt werden können.
Zunächst werden mit URAN für ein vordefiniertes Modell (Dichte-, Temperatur- und
Geschwindigkeitsprofil) die Besetzungszahlen des betrachteten Moleküls berechnet.
Für diesen Zweck steht eine beschleunigte Monte-Carlo-Methode zur konsistenten
Berechnung der über alle Frequenzen und Raumwinkel gemittelten Intensität J¯ (sie-
he Kapitel 3.2) und damit der Besetzungszahlen zur Verfügung. Der in URAN ver-
wendete Algorithmus basiert auf der ursprünglich von Hogerheijde und van der Tak
[2000] vorgestellten Implementierung mit leichten Optimierungen für eine effiziente-
re Berechnung.
Im Zuge der umfangreichen Vergleichsstudie von Pavlyuchenkov u. a. [2007] sind zu-
dem eine Vielzahl an Methoden zur näherungsweisen Berechnung der Besetzungs-
zahlen implementiert worden. Es konnte die Anwendbarkeit dieser Methoden im
Kontext von protoplanetaren Scheiben nachgewiesen und mit der zeitaufwendigen
Monte-Carlo-Lösung, die als Referenz betrachtet wurde, verglichen werden. Unter
anderem wurde gezeigt, dass die Methode der hohen Geschwindigkeitsgradienten
(LVG, siehe Abschnitt 3.2.2) in solchen Umgebungen insbesondere für Moleküle mit
geringer Elementhäufigkeit und hohen Übergängen sehr gute Ergebnisse in sehr kur-
zer Zeit ermöglicht.
Der zweite Programmteil, URAN(IA), ermöglicht mithilfe der zuvor ermittelten Be-
setzungszahlen, die Berechnung von Geschwindigkeitskarten und die Erzeugung
von Linienspektren. Dazu wird ein speziell für Moleküllinien angepasster Strah-
lungsverfolgungsalgorithmus verwendet.
Auch wurde URAN(IA) ausführlich in 1D und 2D getestet, z. B. gegen das Linien-
strahlungstransportprogramm RATRAN [Hogerheijde und van der Tak 2000]. Auch
hat URAN(IA) alle Testfälle bestanden, die in der Benchmark-Studie für N-LTE Lini-
enstrahlungstransportprobleme formuliert sind [van Zadelhoff u. a. 2002].
Ferner wurde URAN(IA) erfolgreich bei der Beantwortung astrophysikalischer Fra-
gen eingesetzt. So wurde der Code beispielsweise bei der Modellierung des sternlo-
sen Kerns15 L1544 [Pavlyuchenkov und Shustov 2004] sowie in zugehörigen Parame-
terstudien bei der Fragestellung der Entstehung von Moleküllinien in prästellaren
Kernen [Pavlyuchenkov u. a. 2008] verwendet.
14 Anmerkung: Dazu sind spezielle Anpassungen von MC3D nötig.
15 engl.: starless core
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E N T W I C K L U N G E I N E S
L I N I E N - S T R A H L U N G S T R A N S P O RT P R O G R A M M S
Wir müssen die Natur nicht als unseren Feind betrachten,
den es zu beherrschen und überwinden gilt,
sondern wieder lernen, mit der Natur zu kooperieren.
Sie hat eine viereinhalb Milliarden lange Erfahrung.
Unsere ist wesentlich kürzer.
— Hans-Peter Dürr

4
T H E O R E T I S C H E A B L E I T U N G
Dieses Kapitel behandelt die Entwicklungsgeschichte des neuen Linien- und Kontinuum-
-Strahlungstransportprogramms Mol3D. Es werden die Entwicklungsziele und Vorgaben
sowie die Eigenschaften und Fähigkeiten des Programms vorgestellt und deren konkrete Um-
setzung diskutiert.
4.1 vorgaben und ziele der entwicklung
Mol3D ist ein Programm, welches das Strahlungstransportproblem (siehe Abschnitt
3) mithilfe der Monte-Carlo-Methode (Abschnitt 3.4) löst. Es ist aufgrund der be-
nötigten numerischen Effizienz in Fortran geschrieben und kann als Nachfolger des
3D Kontinuum-Strahlungstransportprogramms MC3D (vlg. Abschnitt 3.4.3) angese-
hen werden, auf dem es ursprünglich basiert und durch welches es stark geprägt ist.
Allerdings kann Mol3D im Gegensatz zu MC3D das Strahlungstransportproblem so-
wohl für die Kontinuumsstrahlung als auch für die Linienstrahlung von (Rotations-)
Molekülübergängen berechnen.
Die weiteren Eigenschaften werden im Detail in den folgenden Abschnitten dar-
gestellt. Eine Übersicht zur Entwicklungsgeschichte, weiterführende Informationen
zum Auslieferungsumfang und Bezug von Mol3D sowie weitere technische Details
sind in Anhang A dargestellt.
4.2 eigenschaften von mol3d
Mol3D ist ein parallelisiertes Linien- und Kontinuum-Strahlungstransportprogramm,
welches eine Monte-Carlo-Methode zur Lösung des Strahlungstransportproblems
verwendet. Das zugrunde liegende dreidimensionale Gitter kann wahlweise in sphä-
rischen (Standard), zylindrischen oder kartesischen Koordinaten definiert werden.
Die Ausdehnung der einzelnen Zellen kann dabei frei gewählt werden. Typische
Möglichkeiten die Zelldimensionen analytisch vorzugeben, logarithmisch oder li-
near, sind implementiert und ohne weitere Anpassung des Quellcodes verfügbar.
Auch können sehr einfach Zellen willkürlicher Ausdehnung angenommen werden.
So kann beispielsweise die Region um einen in der Scheibe eingebetteten Planeten
mit erhöhter Auflösung simuliert werden.
31
32 theoretische ableitung
Die meisten Modellparameter wie die Dichte oder die Temperatur werden in einer
Zelle als konstant angenommen. Eine Ausnahme bildet die Rotationsgeschwindig-
keit. Sie wird an jedem Punkt im Modellraum analytisch berechnet, entweder durch
eine vorgegebene analytische Profil-Funktion (z. B. Kepler-Rotation) oder durch In-
terpolation benachbarter Gitterzellen.
Mol3D ist in der Lage die Strahlungstransportgleichung (siehe Abschnitt 3.1) für
eine vorgegebene, komplexe, dreidimensionale Staubverteilung zu lösen und damit
die Staubtemperatur unter Annahme des thermischen Gleichgewichts zu bestimmen.
Mol3D benutzt vortabellierte, über ein ganzes Ensemble gemittelte Staubeigenschaf-
ten (z. B. Cabs, Cstreu), die mit externen Programmen wie miex, welches auch Bestand-
teil von MC3D ist, oder DDSCAT [Draine und Flatau 1994, 2008] berechnet werden
können. Die Behandlung des Staubs wird im Detail in Abschnitt 3.3 beschrieben.
Um Geschwindigkeitskarten, Linienspektren, Kontinuumskarten und spektrale Ener-
gieverteilungen (SED1) mit Mol3D zu erzeugen sind typischerweise2 drei Schritte
notwendig. Zunächst wird die Staubtemperatur unter der Annahme eines lokalen
thermischen Gleichgewichts mithilfe der Monte-Carlo-Methode berechnet (vgl. Ab-
schnitt 4.2.3). Um eine hoch effiziente und rauscharme Lösung zu erzeugen, wird
dazu die kontinuierliche Absorptionsmethode [Lucy 1999a] in Kombination mit der
sofortigen Temperaturanpassung nach Bjorkman und Wood [2001] der Scheibe nach
jedem Absorptions- oder Emissionsvorgang verwendet.
Im zweiten Schritt werden die Besetzungszahlen der betrachteten Moleküle bestimmt.
Wie in Abschnitt 3.2.2 diskutiert, stellt dies das Hauptproblem des Linien-Strahlungs-
transports dar. Im Falle zirkumstellarer Scheiben kann dieses Problem jedoch deut-
lich vereinfacht werden, indem adäquate Näherungsmethoden verwendet werden.
Mol3D ermöglicht es, die Besetzungszahlen mit der LTE-Methode, der FEP-Methode
oder mit der LVG-Methode zu bestimmen (vgl. Abschnitt 3.2.2). Es konnte gezeigt
werden, dass das lokale thermodynamische Gleichgewicht eine verlässliche Annah-
me für niedrigere Übergänge von Molekülen großer Häufigkeit ist. Besonders für
hohe Übergänge komplexer Moleküle mit geringerer Häufigkeit wird jedoch emp-
fohlen, die LVG-Methode zu benutzen [Pavlyuchenkov u. a. 2007].
Im dritten Schritt werden mithilfe eines neuen, effektiven Strahlungsverfolgungsal-
gorithmus Geschwindigkeitsspektren oder Geschwindigkeitskarten erzeugt. Hierbei
muss berücksichtigt werden, dass die Emissions- und Absorptionskoeffizienten der
Gaskomponente in einer einzelnen Zelle aufgrund der Abhängigkeit vom Geschwin-
digkeitsfeld (siehe Abschnitt 3.2) nicht konstant sind. Da das Programm die Strah-
lungstransportgleichung für Gas und Staub gleichzeitig löst, müssen daher die op-
tischen Eigenschaften beider Komponenten einbezogen werden. Aus diesem Grund
wurde für die Intensitätsintegration ein eingebetteter Runge-Kutta-Fehlberg-Löser
der 4. und 5. Ordnung mit automatischer Schrittweitenkontrolle implementiert. Die
Vorgehensweise dieser Methode wird in Abschnitt 4.2.5 im Detail diskutiert.
1 engl.: Spectral Energy Distribution
2 Anmerkung: Je nach Anwendungsfall kann die Vorgehensweise verändert oder angepasst werden.
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4.2.1 Bestimmung des Photonenwegs
In diesem Abschnitt werden die mathematischen Grundlagen, die den Transport ei-
nes Photonen-Pakets durch den Modellraum beschreiben, dargestellt. Unter dem Be-
griff des Modellraums wird in dieser Arbeit allgemein eine komplexe, zirkumstellare
Gas- und Staubstruktur wie eine protoplanetare Scheibe verstanden. Ein Photonen-
Paket, kurz als Photon bezeichnet, wird im Folgenden durch seine Energie, seinen
Stokes-Vektor und seine Wellenlänge eindeutig charakterisiert.
Zunächst wird eine Strahlungsquelle bestimmt, von der das Photon emittiert wird.
Dazu wird jeder Strahlungsquelle anhand ihrer Leuchtkraft eine Wahrscheinlichkeit
zugeordnet und anschließend eine Zufallszahl gezogen. Für ein typisches Anwen-
dungsszenario im Kontext von protoplanetaren Scheiben ist die einzige Strahlungs-
quelle der zentrale Stern. In diesem Fall ist die Wahrscheinlichkeit, dass diese Quelle
gezogen wird, konsequenterweise eins. Auch zusätzliche Strahlungsquellen (z. B. ein
Binärsystem oder ein eingebetteter Planet) lassen sich in Mol3D ohne zusätzlichen
Aufwand direkt während der Initialisierungsphase definieren.
Ist die emittierende Quelle bestimmt, wird die Energie und die Wellenlänge des Pho-
tons berechnet. Die Wellenlänge ergibt sich direkt aus dem definierten Spektrum
der Strahlungsquelle. Das normierte Spektrum wird als Wahrscheinlichkeitsfunktion
angesehen und mithilfe einer zufälligen Zahl ξ ∈ [0, 1) wird eine Wellenlänge λ0
ausgelost. Es gilt für einen schwarzen Strahler:
ξ =
∫λ0
0 Bλ(Ti)dλ∫∞
0 Bλ(Ti)dλ
. (4.1)
Diese Formel kann numerisch nach λ0 invertiert und damit die Wellenlänge bestimmt
werden. In der Praxis (und in Mol3D) wird das Integral für einen vorgegebenen Wel-
lenlängenbereich [λa, λb] vor Beginn der Simulation tabelliert und diese Tabelle mit
einem geeigneten, effizienten Verfahren (binäre Suche in Mol3D) durchsucht. Die-
ses Vorgehen erlaubt es zudem, dass beliebige vortabellierte Stern- oder allgemeiner
Quellenspektren vorgegeben werden können und Mol3D nicht nur auf Schwarzkör-
perspektren beschränkt ist.
Diese statistische Vorgehensweise ermöglicht es zudem, die Energie , welche ein
Photon mit sich trägt, konstant zu halten. Unter dieser Annahme gilt:
 =
Lges ·∆t
Nphot
, (4.2)
wobei mit Lges ·∆t die gesamte emittierte Energie des Systems in der Zeitspanne von
einer Sekunde und mit Nphot die Anzahl der Photonen bezeichnet wird. Basierend
auf dem sogenannten Emissionskonzept der Strahlungsquelle wird anschließend ein
Photon emittiert. Ist die Ausdehnung der Quelle klein gegenüber dem Modellraum,
so kann die Quelle als isotroper Strahler angesehen werden. Die Richtung des Pho-
tons wird in sphärischen Koordinaten im Bezugssystem des Photons durch die Win-
kel θ ∈ [0,pi] und φ ∈ [0, 2pi] beschrieben. Dabei beschreibt θ = 0 die positive z-Achse,
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θ = pi/2,φ = 0 die positive x-Achse, und θ = pi/2,φ = pi/2 die positive y-Achse. Mit-
hilfe zweier Zufallszahlen ξ1,2 lässt sich die Richtung des Photons in diesem Fall wie
folgt berechnen:
cos θ = 1− 2ξ1 (4.3)
φ = ξ2 · 2pi. (4.4)
Mol3D ist dabei im Hinblick auf vielfältige, zukünftige Einsatzgebiete so entworfen,
dass es ohne großen Aufwand um weitere Emissionskonzepte, wie z. B. räumlich
aufgelöste Quellen, Randverdunklungen von Sternen, Sonnenflecken oder diffuse
Medien erweitert werden kann.
Das Photon wird mit einem auf eins normierten Stokes-Vektor, d. h. vollständig un-
polarisierte Strahlung, initialisiert:
I
Q
U
V
 =

1
0
0
0
 . (4.5)
Es bewegt sich in die ausgeloste Richtung, bis es mit dem Medium interagiert, also
gestreut oder absorbiert wird. Wie weit sich das Photon ohne Interaktion durch das
Medium bewegt, wird durch die optische Tiefe, die das Photon auf seinem Weg wi-
derfährt, beschrieben. Die gesuchte optische Tiefe wird wiederum durch eine weitere
Zufallszahl ξ berechnet. Sie ergibt sich nach dem fundamentalen Prinzip (Abschnitt
3.4.2) [vgl. z. B. Wolf 2003a; Whitney 2011] und der in dieser Arbeit gültigen Annah-
me, dass die Zufallszahl ξ aus dem halboffenen Intervall [0, 1) stammt, zu:
τ = −ln(1− ξ). (4.6)
Wird die so ausgeloste optische Tiefe erreicht, wird das Photon entweder am Staub
gestreut oder absorbiert. Auch dies wird wiederum durch eine Zufallszahl ξ aus-
gelost. Ist ξ kleiner als die Albedo des Staubs bei der Wellenlänge des Photons, so
wird das Photon gestreut, andernfalls wird es absorbiert. Aufgrund des verwende-
ten Verfahrens nach Lucy [1999a] wird das Photon durch einen Absorptionsvorgang
allerdings nicht vernichtet und aus der Simulation entnommen. Vielmehr wird es
mit einer neuen Wellenlänge sofort wieder reemittiert. Diese Methode wird im Ab-
schnitt 4.2.3 bei der Betrachtung der Scheibenheizung im Detail vorgestellt. Nach
jeder Interaktion, Streuung oder Absorption bzw. Reemission wird abermals eine
neue Richtung und eine neue optische Tiefe bestimmt.
Jede Drehung des Photonenpakets, ausgedrückt durch die sphärischen Winkel φ
und θ im Bezugssystem des Photons, wird durch eine Drehmatrix charakterisiert,
die alle bisher durchgeführten Drehungen in umgekehrter Reihenfolge und in um-
gekehrtem Drehsinn enthält und damit zwischen Photonenraum und dem globalen
Koordinatensystem (indiziert mit einem G) vermittelt. Es werden die Konventionen
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der Arbeiten von Bohren und Huffman [1983] und Fischer [1992] beibehalten. Da-
nach gilt für die Drehmatrix R nach dem ersten Streuereignis, also einer einzelnen
Drehung um die Winkel φ1 und θ1:
R1,G =
cos(φ1) − sin(φ1) cos(θ1) − sin(φ1) sin(θ1)sin(φ1) cos(φ1) cos(θ1) cos(φ1) sin(θ1)
0 − sin(θ1) cos(θ1)
 . (4.7)
Diese Prozedur wird solange wiederholt, bis das Photon schlussendlich den Modell-
raum verlässt und gegebenenfalls von einem definierten Beobachter registriert wer-
den kann. Welche Voraussetzungen gegeben sein müssen, damit ein austretendes
Photon vom Beobachter empfangen werden kann, wird in Abschnitt 4.2.5 ausführ-
lich diskutiert. Die Rücktransformation am Ort der letzten (k-ten) Interaktion in die
Ausgangslage, also in das globale Bezugssystem, lässt sich als Hintereinanderausfüh-
rung aller vorangegangenen Drehmatrizen beschreiben. Es gilt daher:
Rk,G = R1,G ·R2,1 ·R3,2 · ... ·Rk,k−1. (4.8)
4.2.2 Streuung an kugelförmigen Staubkörnern und Polarisation
Mol3D verwendet den Stokes-Formalismus [Stokes 1852], um den Polarisationszu-
stand der Strahlung zu beschreiben. In diesem Abschnitt wird dargestellt, wie sich
der Stokes-Vektor ~S = (I,Q,U,V)T eines Photons bei einem Streuereignis transfor-
miert.
Den Ausführungen zu MC3D [Wolf 2003a] und miex [Wolf und Voshchinnikov 2004]
folgend, wird zunächst die Richtung der gestreuten Streuung bestimmt. Mithilfe
zweier Zufallszahlen werden dazu die sphärischen Winkel φ und θ im Bezugssys-
tem des Photons berechnet. φ ∈ [0, 2pi) bezeichnet den azimutalen Winkel senkrecht
zur Ausbreitungsrichtung und θ ∈ [0,pi) den Polarwinkel, wobei θ = 0 Vorwärts-
streuung bzw. θ = pi Rückwärtsstreuung entspricht. Die gesuchten Streuwinkel las-
sen sich aus der Phasenfunktion (entsprichtM11 der Müller-Matrix) sowie dem Grad
der linearen Polarisation der einfallenden Strahlung berechnen. Die Vorgehensweise
ist detailliert in der Dissertation von Fischer [1992] dargestellt.
Sind die Winkel φ und θ bestimmt, so kann der Stokes-Vektor der Strahlung berech-
net werden. Dazu muss zunächst der Stokes-Vektor der einfallenden Strahlung auf
ein um den Winkel φ gedrehtes Bezugssystem ausgedrückt werden. Diese Drehung
lässt sich folgendermaßen realisieren:
I
Q
U
V

′
=

1 0 0 0
0 cos(2φ) sin(2φ) 0
0 − sin(2φ) cos(2φ) 0
0 0 0 1
 ·

I
Q
U
V
 . (4.9)
Dabei ist anzumerken, dass I, V, sowie Q2 + U2 gegenüber einer solchen Drehung
invariant sind. Nach der Drehung um φ wird anschließend die Transformation um
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den Winkel θ durchgeführt. Für den Stokes-Vektor ~S
′
der gestreuten Strahlung gilt
unter der Annahme kugelförmiger, homogener, isotroper Teilchen:
I
Q
U
V

′
∝

M11(θ) M12(θ) 0 0
M12(θ) M11(θ) 0 0
0 0 M33(θ) M34(θ)
0 0 −M34(θ) M33(θ)
 ·

I
Q
U
V
 . (4.10)
Die einzelnen Komponenten der speziellen Müller-Matrix M hängen unter dieser
Vereinfachung nur von dem Streuwinkel θ ab und werden für eine vorgegebene
Staubmischung aus den komplexen Streuamplituden berechnet, die wiederum aus
den komplexen Brechungsindizes berechnet werden. In diesem konkreten Fall wer-
den sie unter der Annahme von Mie-Streuung mithilfe von miex berechnet und in
Mol3D eingelesen (vgl. Abschnitt 3.3).
Unpolarisierte Strahlung wird durch Einfachstreuung unter der Annahme sphäri-
scher, homogener Teilchen nur linear polarisiert. Aus Gleichung 4.10 ergibt sich da-
her: 
I
Q
U
V

1
=M ·

1
0
0
0
 =

M11
M12
0
0
 . (4.11)
Durch die Transformation in ein (globales) Bezugssystem, z. B. das des Modellraums
oder des Beobachters (vgl. Abschnitt 4.2.5), muss der Stokes-Vektor nach Gleichung
4.9 transformiert werden. Aus diesem Grund ist es möglich, dass auch die U-Kom-
ponente des Stokes-Vektors Werte ungleich null annimmt. Für die V-Komponente,
also den zirkular polarisierten Anteil der Strahlung, ist Mehrfachstreuung nötig.
Der Polarisationsgrad P beschreibt, wie hoch der polarisierte Anteil an der Gesam-
tintensität der Strahlung ist. Aufgeteilt in einen linearen- und zirkularen-Anteil (PL
bzw. PC) ergibt er sich jeweils zu:
PL =
√
Q2 +U2
I
, PC =
V
I
PL,C ∈ [0, 1]. (4.12)
Damit berechnet sich der Polarisationsgrad der Einfachstreuung zu PL = −M12/M11.
Der zugehörige Winkel γ ∈ [0,pi] der linearen Polarisation, gemessen von der posi-
tiven y-Achse des gewählten Bezugssystems im Uhrzeigersinn, ergibt sich unter der
hier verwendeten Definition zu:
tan(2γ) =
U
Q
. (4.13)
4.2.3 Heizung des Staubs
Wird ein Photon während des Zufallswegs absorbiert, so trägt es zu der Aufhei-
zung des absorbierenden Materials bei. Dieser sehr intuitive Ansatz ist unter ande-
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rem in der Arbeit von Bjorkman und Wood [2001] beschrieben und wird auch in
MC3D verwendet. Insbesondere in Bereichen, die eine so hohe Dichte aufweisen,
dass die Wahrscheinlichkeit für die Absorption eines Photons groß ist, ist diese Me-
thode besonders effizient. Auf der anderen Seite darf das Material aber nicht so dicht
sein, dass dort erst gar keine Photonen ankommen. Optisch dicke Bereiche wie die
Mittelebene protoplanetarer Scheiben sind allerdings aufgrund der schlechten Pho-
tonenstatistik ein generelles Problem des Monte-Carlo-Strahlungstransports. Jüngst
publizierte Ansätze, wie der modifizierte Zufallsweg (MRW3), der dafür sorgt, dass
Photonen in Gebieten hoher optischer Tiefe nicht gefangen sind, oder die Photonen-
Diffusions-Näherung (PDA4) lösen dieses Problem teilweise [siehe Min u. a. 2009;
Robitaille 2010]. Da diese Methoden jedoch viele freie Parameter aufweisen, die al-
lein aus Erfahrungswerten zu wählen sind, sind sie derzeit (noch) nicht in Mol3D
implementiert.
Ist das betrachtete Staubmedium jedoch sehr dünn, so können die Photonen gar
nicht erst absorbiert werden. In diesem Fall ist der von Bjorkman und Wood [2001]
vorgeschlagene Algorithmus, aufgrund der wenigen absorbierten Photonen und der
damit schlechten Statistik, sehr ineffektiv. Eine Methode, die dieses Problem sehr
elegant löst, wurde von Lucy [1999a] vorgestellt und findet in Mol3D Anwendung.
Dabei trägt das Photon nicht nur bei einer Absorption zur Temperaturerhöhung bei,
sondern jeder Pfad, den ein Photon durch eine Zelle zurückgelegt hat. Es ergibt sich
folgender Zusammenhang:
EZelle = 
∑
Cabs,λl. (4.14)
 beschreibt die Energie des Photonenpakets, l die Weglänge und EZelle die inter-
ne Energie einer Zelle. Wie auch in vielen anderen Strahlungstransportprogrammen
(vgl. Abschnitt 4.2.1) realisiert, tragen alle Photonen die gleiche Energieportion mit
sich, die für den gesamten Zufallsweg konstant ist.
Nach jeder Absorption und sofortigen Emission muss die Wellenlänge des Photons
aufgrund der erhöhten Energie in der Zelle, in der das Ereignis stattgefunden hat,
neu angepasst werden. Mol3D verwendet dafür die von Bjorkman und Wood [2001]
publizierte Methode, welche den Vorteil hat, dass keine Iterationen notwendig sind.
Dabei wird die Temperatur automatisch während des Photonentransports angepasst
und konvergiert mit jeder Absorption und Emission gegen den zu bestimmenden
Endwert. Die neue Wellenlänge des Photons berechnet sich dabei aus dem Differenz-
spektrum der vorherigen und der neuen Temperatur in der Zelle. Im Allgemeinen ist
diese Änderung der Temperatur gering. Dies wird in der Praxis durch die Wahl ei-
ner entsprechend hohen Anzahl an Photonen gewährleistet. Aus diesem Grund kann
die neue Wellenlänge λ0 durch eine Zufallszahl ξ unter Anwendung des fundamen-
3 engl.: Mofified Random Walk
4 engl.: Photon Diffusion Approximation
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talen Prinzips aus der nach der Temperatur abgeleiteten Kirchhoff-Planck-Funktion
dBλ(T)
5 bestimmt werden. Es gilt:
ξ =
∫λ0
λa
CabsdBλ(TZelle)dλ∫λb
λa
CabsdBλ(TZelle)dλ
. (4.15)
Es sei erwähnt, dass Mol3D während des Photonentransports keine Staubtemperatu-
ren explizit berechnet. Es wird lediglich die interne Energie in den einzelnen Zellen
gespeichert. Dieser elegante und gleichzeitig effiziente Ansatz wurde von Robitaille
[2011] vorgeschlagen und für Mol3D übernommen. Einzig im letzten Schritt nach
dem Photonentransport wird die Staubtemperatur aus der internen Energie berech-
net. Dazu wird wie folgt vorgegangen: Unter Annahme des lokalen thermischen
Gleichgewichts (LTE) und der Bilanzierung der absorbierten und emittierten Energie
innerhalb einer Gitterzelle kann die Temperatur T einer vorgegebenen Staubkornzu-
sammensetzung aus der internen Energie EZelle und dem Zellvolumen VZelle durch
die folgende Gleichung berechnet werden:∫λb
λa
CabsBλ(T)dλ =
EZelle
4piVZelle
. (4.16)
Mol3D tabelliert die linke Seite der Gleichung vor der eigentlichen Berechnung. Nach
Abschluss des Photonentransports wird die interne Energie der Zellen ausgewertet,
die Tabelle durchsucht und zwischen den gefundenen diskreten Werten interpoliert.
Alternativ kann Gleichung 4.16 auch unter der Verwendung iterativer Verfahren ge-
löst werden.
4.2.4 Die Behandlung des Gases
Molekül Übergänge
12C16O 40
13C16O 40
12C18O 40
HCO+ 30
CS 30
HCN 25
HNC 25
Tabelle 4.1 – Übersicht der in
Mol3D verwendbaren Molekül-
sorten
Mithilfe von Mol3D können die Besetzungszahlen der
Moleküle mit drei verschiedenen Methoden berech-
net werden: LTE, FEP und LVG (vgl. Grundlagen 3.2).
Wie in Abschnitt 5.4 noch gezeigt wird, wird im Kon-
text von protoplanetaren Scheiben dringend empfoh-
len die LVG-Methode zu verwenden (vgl. auch Ab-
schnitt 3.2.2).
Mol3D ist speziell in Hinblick dafür entwickelt und
optimiert wurden, Rotationsübergänge von Molekü-
len zu berechnen, die bereits in protoplanetaren
Scheiben nachgewiesen wurden.
Die einzelnen Linienübergänge werden durch die
Drehimpulsquantenzahl J charakterisiert (siehe Ab-
schnitt 3.2.1). Derzeit sind sieben Molekülspezien (Tab. 4.1) getestet und standard-
mäßig inkludiert. Alle Moleküleigenschaften wie beispielsweise die Übergangsfre-
5 kurz für: ∂∂T B(T , λ)
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quenzen, die Einsteinkoeffizienten Aij, die Anregungsenergien und die Kollisionsra-
ten sind der Datenbank LAMDA6 [Schöier u. a. 2005] entnommen. Somit verwendet
Mol3D dasselbe verbreitete Eingabeformat für die Moleküleigenschaften wie viele
andere verfügbare Linien-Strahlungstransportprogramme, z. B. RADEX [van der Tak
u. a. 2007] oder URAN(IA) [Pavlyuchenkov und Shustov 2004]. Diese Herangehens-
weise bietet den Vorteil, das Programm ohne großen Aufwand je nach Einsatzgebiet
für verschiedene Moleküle, die in der LAMDA-Datenbank enthalten sind, zu erwei-
tern. Diese umfasst zur Zeit7 drei Atom- und 32 Molekülarten.
Da die dominierenden Linien-Verbreiterungseffekte die Doppler-Verbreiterung auf-
grund der thermischen Eigenbewegung der Gasteilchen und der turbulenten Ge-
schwindigkeit sind, wird eine gauß-förmige Linienprofilfunktion Φij(ν) angenom-
men:
Φij(ν) =
c
vgesνij
√
pi
exp
(
−
c2(ν− νij)
2
v2gesν2ij
)
, (4.17)
wobei νij die zentrale Frequenz des Linienübergangs vom oberen Niveau i zum un-
teren Niveau j darstellt und c die Lichtgeschwindigkeit beschreibt. Im Prinzip kann
jedoch ebenso jede andere Profilfunktion (z. B. Voigt-Profil) eingebunden werden.
Der Parameter vges bestimmt den gesamten Linienverbreiterungskoeffizienten, und
ist wie folgt definiert:
vges =
√
v2kin + v
2
turb =
√
2kBTkin
mmol
+ v2turb , (4.18)
dabei bezeichnet m die Teilchenmasse, vturb die angenommene mikro-turbulente Ge-
schwindigkeit und vkin die thermische Geschwindigkeit, die der wahrscheinlichs-
ten Geschwindigkeit der Gasteilchen bei gegebener kinetischer Temperatur Tkin ent-
spricht und sich aus der kinetischen Energie der Teilchen ergibt. In Mol3D kann vturb
auf einen für protoplanetare Scheiben üblichen globalen Wert von ∼ 0.1 - 0.2 km/s
gesetzt werden [Piétu u. a. 2007; Hughes u. a. 2011]. Alternativ kann in jeder Gitter-
zelle das Ergebnis externer (M)HD/MRI-Simulationen angenommen werden.
Aufgrund der differentiellen Scheibenrotation ergibt sich ein weiterer, für die Be-
obachtungen von protoplanetaren Scheiben sowie deren Analyse wesentlicher Li-
nienverbreiterungsmechanismus. Erscheint die Scheibe zum Beobachter geneigt, so
bewirkt der projezierte Geschwindigkeitsanteil des Rotationsfelds eine Doppler-Ver-
schiebung und damit eine Änderung der urpünglich ausgesandten Wellenlänge λ0.
Unter der Annahme eines stationären Beobachters und das vrad die radiale Ge-
schwindigkeit der Quelle relativ zum Beobachter bezeichnet, gilt für den nicht-
relativistischen Doppler-Effekt [Unsöld und Baschek 2002]:
λ = λ0
(
1+
vrad
c
)
, oder in Frequenzschreibweise: ν = ν0
(
1−
vrad
c
)
. (4.19)
6 Leiden Atomic and Molecular Database http://home.strw.leidenuniv.nl/~moldata/
7 Oktober 2015
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Abbildung 4.1 – Schematische Darstellung der Linienverschiebung aufgrund des Doppler-
Effekts einer rotierenden Scheibe. Projezierte Geschwindigkeitsbeiträge in Richtung des Be-
obachters bewirken eine Blauverschiebung, vom Beobachter weg eine Rotverschiebung der
Linie. Ohne Geschwindigkeitskomponente (v = 0) ist die Linie nicht verschoben. Durch die
Rotation der Scheibe ergibt sich typischerweise ein Spektrum mit zwei Maxima (rechts).
In Abbildung 4.1 ist dies schematisch dargestellt. Bereiche der Scheibe, die sich auf
den Beobachter zu bewegen, bewirken eine Blauverschiebung vrad < 0 der Linie.
Analog bewirken Bereiche, die sich von dem Beobachter weg bewegen, eine Rotver-
schiebung (vrad > 0) hin zu längeren Wellenlängen. Aufgrund der unterschiedlichen
Beiträge der projizierten Geschwindigkeiten ergibt sich nicht nur eine diskrete Ver-
schiebung der Linie, sondern es ergibt sich das typische Linienspektrum mit zwei
ausgeprägten Maxima (Abb. 4.1 rechts), wie es in vielen Studien anhand von Beob-
achtungen berichtet wurde [z. B. Casassus u. a. 2013a; Bruderer u. a. 2014].
An dieser Stelle sei angemerkt, dass es sich eingebürgert hat, Linienspektren nicht
über der Frequenz oder der Wellenlänge darzustellen, sondern durch Gleichung 4.19
über der Geschwindigkeit. Dies ermöglicht den einfachen Vergleich unterschiedli-
cher Linienübergänge.
Um schlussendlich die Linienemission und -absorption berechnen zu können, wird
die Kenntnis über die Gastemperatur benötigt. Die Abhängigkeit ist in den statisti-
schen Gleichgewichtsgleichungen 3.15 durch die Temperaturabhängigkeit der Kolli-
sionsraten Ci,j begründet und hat somit direkten Einfluss auf die Besetzungszahlen.
Zum anderen ist die Gastemperatur durch die Druckverbreiterung (siehe Gleichung
4.18) für die Form der Linien (Linienverbreiterung) verantwortlich. Mol3D nimmt
daher standardmäßig die zuvor konsistent berechnete Staubtemperatur als Gastem-
peratur an. Diese Approximation ist für optisch dicke Umgebungen, wie sie in den
innersten Bereichen protoplanetarer Scheiben vorherrschen, gerechtfertigt. Sie schei-
tert aber im Fall für optisch dünne Bereiche, wie den obersten Scheibenschichten.
Aus diesem Grund ist das Programm darauf ausgelegt, eine Gastemperatur zu ver-
wenden, die z. B. durch externe Programme aus der chemischen Zusammensetzung
der Scheibe berechnet wurde [Semenov und Wiebe 2011].
Auch eine analytische Beschreibung der Gastemperatur, die von der Staubtempera-
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tur, der Gasdichte oder der Moleküldichte abhängt, ist denkbar. Daher sind die ent-
sprechenden Routinen in Mol3D derart generalisiert, dass solch ein Fall ohne großen
Aufwand realisiert werden kann.
4.2.5 Numerische Detektion des Photons
In diesem Abschnitt wird beschrieben, wie die Photonen numerisch von einem vir-
tuellen Beobachter empfangen werden können und damit eine räumlich aufgelöste
Intensitätskarte oder eine SED erzeugt werden kann.
Dabei wird grundsätzlich zwischen zwei Methoden unterschieden, die jeweils in den
entsprechenden Simulationsteilen verwendet werden können. Zum einen kann die
Monte-Carlo-Methode verwendet werden und das Photon, welches nach dem Zu-
fallsweg den Modellraum verlässt, direkt beobachtet werden. Hierbei kann entweder
die Wellenlänge des Photons festgehalten (monochromatischer Strahlungstransport)
oder per Zufallszahl eine Wellenlänge anhand des Spektrums der Strahlungsquelle
gezogen werden (siehe Abschnitt 4.2.1).
Die erste Vorgehensweise erfordert, dass die Energie des Photonenpakets mit der
Wahrscheinlichkeit gewichtet werden muss, mit der es von der Strahlungsquelle oder
den Strahlungsquellen emittiert wird. Der Vorteil liegt darin, dass die Intensität bei
exakt der gewählten Wellenlänge berechnet wird. Wird jedoch eine Wellenlänge per
Zufallszahl bestimmt, so kann auf die Gewichtung der Photonenenergie verzichtet
werden, da die Energie konstant in Abhängigkeit der Leuchtkraft der definierten
Quelle(n) gesetzt wird (vgl. hierzu Formel 4.2). Bei beiden Methoden treffen die Pho-
tonen auf den Pixel des Detektors, der die Position des Photons am Ort der letzten
Interaktion mit dem Medium repräsentiert.
Ist die Staubtemperatur bekannt (analytisch vorgegeben oder zuvor mithilfe der
Monte-Carlo-Methode berechnet), so kann die Reemissionsstrahlung der Scheibe
auch durch einen Strahlenverfolgungsalgorithmus8 berechnet werden. Dieser Ansatz
erlaubt es, eine nahezu rauschfreie Reemissionskarte zu erzeugen, ist aber aufgrund
der Natur des Algorithmus nicht in der Lage die Polarisation der Strahlung zu repro-
duzieren. Die Stokes-Komponenten Q, U und V sind daher alle null. Dieser Ansatz
wird auch für die Berechnung Emission und Absorption der Moleküllinien verwen-
det.
Der Beobachter
Im Folgenden wird unter dem Begriff des Beobachters diejenige Richtung verstanden,
aus welcher der Modellraum betrachtet wird. Der Beobachter wird durch seine Po-
sition relativ zum globalen Koordinatensystem des Modellraums sowie einem virtu-
ellen Detektor mit einer definierten Anzahl an Pixeln, der den Modellraum abbildet,
charakterisiert. Der Ort des Beobachters wird in Mol3D durch den Azimuthalwinkel
φB, sowie den Polarwinkel θB beschrieben, der mit der Inklination der Scheibe iden-
tifizierbar ist (vergleiche Abbildung 4.2). Zwischen dem globalen Koordinatensystem
8 engl.: raytracer
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Abbildung 4.2 – Darstellung des Zusammenhangs zwischen dem globalen Koordinatensys-
tem und dem des Beobachters.
des Modellraums (indiziert mit einem G) und dem Bezugssystem des Beobachters
(indiziert mit einem B) vermittelt die folgende Rotationsmatrix RG,B:
RG,B =
 sin(φB) cos(θB) 0− cos(φB) cos(θB) − sin(φB) cos(θB) sin(θB)
cos(φB) sin(θB) sin(φB) sin(θB) cos(θB)
 . (4.20)
Diese Definition, welche aus Kompabilitäts- und historischen Gründen derjenigen
aus MC3D entspricht, ordnet für die Wahl φB = 0◦ und θB = 0◦ die positive x-Achse
des globalen Bezugssystems der negativen y-Achse im Bezugssystem des Beobach-
ters und die positive y-Achse der positiven x-Achse zu. Die z-Achsen beider Koordi-
natensysteme sind identisch. Der Modellraum erscheint daher auf den ersten Blick
um 90◦ verdreht.
Wie in Abschnitt 3.1 eingeführt, rechnet Mol3D intern grundsätzlich mit Intensitäten
in der Einheit W
m2Hz sr
. Der Fluss, also die Energie pro Zeiteinheit pro Frequenz-
intervall und pro Einheitsfläche senkrecht zur Ausbreitungsrichtung der Strahlung,
berechnet sich dann zu Fν = piIν. Im Anschluss an die eigentliche Berechnung wird
das Ergebnis der Flussdichte am Ort des definierten Beobachters in der Einheit Jans-
ky9 pro Pixel berechnet.
Da die Flussdichte in erster Näherung nur vom Abstand des Beobachters abhängt,
9 1 Jy = 10−26 W
Hz·m2
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ist es möglich, die korrekte Flussdichte im Nachhinein für verschiedene Objektentfer-
nungen zu berechnen. Mithilfe der beigefügten Visualisierungsprogramme ist dies
effektiv mit nur einem Aufruf realisierbar. Da die Größe eines Pixels bekannt ist,
gilt dies gleichermaßen für die Umrechnung der Flussdichte in die Einheit Jansky
pro Quadratbogensekunde. Diese häufig in der Praxis angegebene Einheit ist unab-
hängig von der willkürlich festgelegten Größe der Pixel und bietet sich daher zum
direkten Vergleich an.
Im Fall von Spektrallinien ist es in der Radioastronomie üblich, die Intensität in Ein-
heiten der Helligkeitstemperatur TB10 auszudrücken. Sie ergibt sich mit der Rayleigh-
Jeans-Näherung (hν kT ) zu:
TB =
Iνc
2
2kν2
. (4.21)
Auch diese Größe ist unabhängig von der eigentlichen Pixelgröße und eignet sich da-
her ebenfalls sehr gut, um die Ergebnisse verschiedener theoretischer Studien sowie
die Beobachtungen direkt miteinander zu vergleichen.
Beobachtung des Photons nach dem Zufallsweg
Die einfachste Möglichkeit räumlich aufgelöste Flusskarten und SEDs zu erzeugen
ist, die Photonen nach ihrem Zufallsweg durch den Modellraum an vordefinierten
Beobachtungsebenen zu registrieren. In Mol3D wird dies beispielsweise parallel zur
Berechnung der Staubtemperatur durchgeführt.
Verlässt ein Photon den Modellraum, so wird überprüft, ob es sich in Beobachtungs-
lage, d. h. in Richtung zum vordefinierten Beobachter, befindet. Unter der Annah-
me eines einzelnen Beobachters ist es allerdings numerisch (und statistisch, siehe
auch Abschnitt 4.2.5) nicht möglich, dass ein austretendes Photonenpaket den Mo-
dellraum in (numerisch) exakt der Richtung zum Beobachter verlässt. Aus diesem
Grund wird ein Raumwinkel ω, der sogenannte Akzeptanzwinkel, vorgegeben. Er
gibt an, wie weit die Richtung des Photonenpakets am Ort der letzten Interaktion
von der Beobachtungsrichtung abweichen darf, damit das Photon dennoch auf den
Detektor des Beobachters auftrifft. Je größer dieser Winkel gewählt wird, desto mehr
Photonen kommen auf dem virtuellen Detektor des Beobachters an. Dies führt auf
der einen Seite zu einer verbesserten Photonenstatistik. Auf der anderen Seite führt
ein hoher Akzeptanzwinkel dazu, dass der simulierte Fluss von dem realistisch zu
erwartenden Fluss abweicht. Ist beispielsweise die Scheibe derart zum Beobachter
geneigt, dass der Stern vom aufgeweiteten Profil der Scheibe verdeckt wird, so kann
ein zu groß gewählter Akzeptanzwinkel dazu führen, dass die direkte Sternstrah-
lung trotzdem den Beobachter erreicht.
Verlässt ein Photon nach seiner letzten (k-ten) Interaktion den Modellraum und wird
seine Richtung als akzeptabel eingestuft, so ist die Bewegungsrichtung des Photons
entlang der positiven z-Achse im Photonenraum in guter Näherung mit der Rich-
tung zum Beobachter identifizierbar. Allerdings kann aufgrund des Zufallswegs die
10 engl.: Brigthness temperature
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xy-Ebene des Photonenraums gegenüber dem festen Bezugssystem des Beobachters
um einen Winkel φ verdreht sein. Daher muss der Stokes-Vektor, bzw. der lineare Po-
larisationsgrad der Strahlung, um diesen Winkel korrigiert werden. Dies geschieht
durch die Anwendung von Gleichung 4.9. Der gesuchte Winkel lässt sich mithilfe
der folgenden Matrix-Gleichung bestimmen:
Rk,B = RG,B ·Rk,G =
 cos(φ) sin(φ) 0− sin(φ) cos(φ) 0
0 0 1
 . (4.22)
Es sei angemerkt, dass diese Gleichung nur eine Näherung darstellt und die Güte
der Näherung wie oben beschrieben von der Wahl des Akzeptanzwinkels abhängt.
Je größer der Akzeptanzwinkel, desto größer ist folglich auch der Fehler der linearen
Polarisation.
Zum Schluss wird die Intensität in dem zugeordneten Pixel (und dem zugehörigen
Wellenlängen-Kanal) des virtuellen Detektors um die Intensität des eintreffenden
Photonenpakets erhöht.
Peel-off Technik
Bei den in dieser Arbeit diskutierten astrophysikalischen Anwendungen befindet
sich der Beobachter meistens sehr weit vom Objekt entfernt. Daher müssen die Pho-
tonen den Modellraum in einem sehr kleinen Raumwinkelbereich verlassen, um vom
Beobachter empfangen werden zu können. Entsprechend unzulänglich ist daher die
Statistik der ankommenden Photonen. Zudem ist diese Methode extrem ineffizient,
da die Mehrzahl der Photonen nicht den Modellraum in Richtung des Beobachters
verlässt und damit gar keinen Beitrag liefert. Dieses Problem lässt sich durch die An-
nahme einer rotationssymmetrischen Staubverteilung zum Teil umgehen. Dadurch
kann das dreidimensionale Problem auf ein zweidimensionales Problem reduziert
werden, was schlussendlich bei gleicher Anzahl an verwendeten Photonen zu einer
besseren Photonenstatistik führt.
Auch wenn protoplanetare Scheiben in vielen vorangegangenen Studien aufgrund
der technischen Limitierungen überwiegend als rotationssymmetrisch angenommen
wurden, zeigen Simulationen, dass die Dichteverteilung im Allgemeinen jedoch azi-
mutale Strukturen wie von innen nach außen laufende Spiralarme aufweist. An die-
ser Stelle sei auf die Modelle im dritten Teil (Kapitel 6 und 7) dieser Arbeit verwiesen.
Dies wird durch zahlreiche aktuelle Beobachtungen bestätigt. So konnten beispiels-
weise Brunngräber u. a. [2015] durch die Auswertung von MIDI-Visibilitäten zu ver-
schiedenen Epochen indirekt auf azimutale Strukturen schließen.
Aus diesem Grund wurde eine Vielzahl an Methoden entwickelt, die eine Verbes-
serung des Signal-zu-Rausch-Verhältnis versprechen. Alle diese Methoden vereinfa-
chen einen bestimmten Aspekt des Strahlungstransports und führen daher zu ei-
nem genäherten Ergebnis. Eine sehr prominente und oft genutzte Methode wurde
von Yusef-Zadeh u. a. [1984] eingeführt. Die sogenannte peel-off -Methode geht so vor,
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dass nach jeder Interaktion des Photonenpakets ein zusätzliches Photon in die Rich-
tung des Beobachters ausgesandt wird. Um die Energieerhaltung zu gewährleisten
muss die Energie des neuen Photonenpaket folgendermaßen gewichtet werden:
gewichtet =  · pstreu · exp(−τ), (4.23)
wobei  die Energie des ursprünglichen Photons und pstreu die Wahrscheinlichkeit
ist, mit welcher das zusätzliche Photon in die Richtung des Beobachters gestreut
wird. Sie ergibt sich aus der Phasenfunktion (siehe Abschnitt 4.2.2) des Staubs für
die entsprechenden Streuwinkel unter dem der Beobachter erscheint. τ beschreibt
die optische Tiefe, die dem Photon auf seinem Weg durch den Modellraum zum Be-
obachter widerfährt. Da jedes Photon also mehrmals zu den Flusskarten und Energie-
verteilungen beiträgt, ergibt sich ein sehr viel besseres Signal-zu-Rausch-Verhältnis,
als wenn lediglich die ankommenden Photonen ausgewertet werden.
Strahlenverfolgung
Die mit Abstand effizienteste Methode rauscharme Flusskarten und SEDs zu erzeu-
gen, erfolgt mithilfe eines Strahlenverfolgungsalgorithmus. Diese Methode sendet,
wie der Name schon sagt, parallele Strahlen durch den Modellraum und löst die
Strahlungstransportgleichung (Gleichung 3.1) entlang des Wegs. Dabei liegt der Start-
punkt hinter dem Modellraum und die Anfangsintensität des Strahls wird auf null
oder den Wert einer Hintergrundstrahlung gesetzt. Die Generierung der Strahlen
und das Durchlaufen durch den Modellraum kann auf verschiedene Arten realisiert
werden.
Eine Möglichkeit, die auch von MC3D verwendet wird, ist die Festlegung der Anzahl
der Strahlen anhand des Aufbaus des Modellraums. Erst nachdem sie den Modell-
raum durchquert haben, wird der zugehörige Pixel in dem virtuellen Detektor des
Beobachters bestimmt und die berechnete Intensität dem Pixel hinzugefügt. Da die-
se Methode die Anzahl der Pixel bei der Generierung der Strahlen nicht betrachtet,
kann es zu Bildartefakten kommen. Aus diesem Grund wird für Mol3D eine andere
Vorgehensweise gewählt.
Es wird zunächst für jeden Pixelmittelpunkt genau ein Strahl erzeugt. Da ein Pixel
jedoch eine gewisse Fläche des Modellraums abdeckt, ist es unter Umständen nicht
ausreichend, dem Pixel nur den resultierenden Wert eines einzelnen Strahls zuzuord-
nen. Um dieses Problem zu lösen und damit die Energieerhaltung zu gewährleisten,
vergleicht Mol3D beim Durchlaufen des Strahls durch den Modellraum die projizier-
te Fläche der aktuellen Zelle mit der Fläche des Pixels. Wird festgestellt, dass der
Pixel um ein vorgegebenes Vielfaches (ein Faktor vier bis zehn hat sich bewährt)
seiner Fläche größer als die aktuelle projizierte Zellenfläche ist, so wird dieser Pixel
durch einen rekursiven Algorithmus in vier Teile geteilt. Es werden vier neue Strah-
len erzeugt und deren Intensität bestimmt. Zum Schluss werden die berechneten
Intensitäten der einzelnen Subpixel in den ursprünglichen Pixel zusammengeführt
und gemittelt.
Für die Intensitäts-Integration entlang eines einzelnen Strahls ist ein eingebetteter
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Runge-Kutta-Fehlberg-Löser der vierten und fünften Ordnung [Fehlberg 1970] mit
automatischer Schrittweitenkontrolle [Algorithmus 16.21, Engeln-Müllges u. a. 2011]
implementiert. Dies hat den entscheidenden Vorteil, dass nur der relative und ab-
solute Fehler vorgegeben werden müssen und die Schrittweite je nach Modelleigen-
schaften automatisch gewählt wird. Dies kann die Laufzeit nachteilig beeinflussen,
allerdings kann sich der Anwender sicher sein, dass die berechneten Intensitäten im-
mer innerhalb des vorgegebenen Fehlers liegen11.
Der Strahlenverfolgungsalgorithmus ist die bevorzugte Wahl, um rauscharme Karten
und SEDs der thermischen Reemission zu berechnen. Auch wird er verwendet, um
räumlich aufgelöste Moleküllinienkarten zu erzeugen. Dabei werden grundsätzlich
dieselben Routinen wie im Kontinuumsfall verwendet. Allerdings unterscheidet sich
die zu lösende Differentialgleichung um die Absorptions- und Emissionseigenschaf-
ten der betrachteten Moleküle (siehe Gleichung 3.1). Aufgrund der Abhängigkeit
von dem umgebenden Geschwindigkeitsfeld sind die Emissions- und Absorptions-
koeffizienten des Gases innerhalb einer Zelle nicht konstant, was die Lösung der
Differentialgleichung im Gegensatz zum Kontinuumsfall erheblich erschwert. Ist die
Schrittweite z. B. zu groß gewählt, so kann es passieren, dass die zugehörige Ge-
schwindigkeitsänderung so groß ist, dass die Linie übersprungen wird. Dies wird im
Englischen auch als doppler jump bezeichnet. Um dieses Problem effektiv zu umge-
hen, existieren verschiedene Verfahren [siehe unter anderem Pontoppidan u. a. 2009],
die die auftretenden Geschwindigkeitsgradienten betrachten und dadurch ein Über-
springen der Linie verhindern. Für Mol3D wurde entschieden einen etwas komple-
xeren Ansatz zu wählen und den bereits erwähnten Runge-Kutta-Fehlberg-Löser zu
implementieren und zu verwenden. Dieser löst das Problem automatisch und bietet
zusätzlich die oben genannten Vorteile.
Der vorgestellte Strahlenverfolgungsalgorithmus kann nicht verwendet werden um
Streukarten zu erzeugen. Dies würde die Information über die Richtungs- und Fre-
quenzabhängigkeit der gestreuten Strahlung in jeder Zelle des Modellraums benö-
tigen. Wie in der Arbeit von Pinte u. a. [2009] ausführlich diskutiert wird, hat dies
einen für derzeitige Computersysteme extrem hohen Arbeitsspeicherbedarf zur Fol-
ge, oder aber die Lösung ist bei entsprechenden Vereinfachungen der Streuphasen-
funktionen nicht besonders akkurat. Aus diesem Grund wurde bisher auf die Imple-
mentierung eines solchen Algorithmus verzichtet.
Schlussendlich soll noch vermerkt werden, dass daher unter Verwendung des Strah-
lenverfolgungsalgorithmus der Polarisationszustand aufgrund der Natur des Verfah-
rens nicht reproduzierbar ist. Die Komponenten U, Q und V des Stokes-Vektors sind
in diesem Fall immer null.
11 Anmerkung: Standardmäßig sind die Fehlerschranken in Mol3D zu 1 · 10−8 sowie 1 · 10−30 gesetzt.
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In diesem Kapitel wird die korrekte Funktionsweise von Mol3D nachgewiesen. Zu diesem
Zweck werden sowohl einfache als auch komplexe Testfälle aufgesetzt. Die Ergebnisse wer-
den mit analytischen Lösungen (soweit diese existieren) sowie mit den Ergebnissen von aus-
führlich getesteten Strahlungstransportprogrammen verglichen. Die ausgewählten Testfälle
stellen sehr wichtige Meilensteine in der Entwicklungsphase des neuen Programms dar, da
sie die korrekte Umsetzung und Funktionsweise von Mol3D demonstrieren. Das Bestehen
dieser Tests ist Voraussetzung, um Mol3D in den im dritten Teil dieser Arbeit dargestellten
astrophysikalischen Studien verwenden zu können.
5.1 einleitung
Die Referenzergebnisse, mit denen die Ergebnisse von Mol3D verglichen werden,
werden für den Linien-Strahlungstransport mit URAN(IA) (siehe Abschnitt 3.4.3)
und für den Kontinuum-Strahlungstransport mit MC3D (Abschnitt 3.4.3) erzeugt.
Da für den Linien-Strahlungstransport die korrekte Berechnung der Staubtemperatur
und damit die korrekte Behandlung des Staubs Voraussetzung ist, wird zunächst der
Kontinuum-Strahlungstransport und im Anschluss der Linien-Strahlungstransport
getestet.
Alle hier diskutierten Testfälle haben gemein, dass immer eine protoplanetare Schei-
be simuliert wird, deren Dichteverteilung, wenn nicht explizit anders angegeben,
durch ein Shakura & Sunyaev-Profil (siehe Abschnitt 2.2) parametrisiert wird. Die
einzelnen Stern- und Scheibeneigenschaften (z. B. Scheibenmasse, Innen- und Au-
ßenrand) sind in den entsprechenden Abschnitten beschrieben. Die Staubkorneigen-
schaften werden im Vorfeld nach der Mie-Theorie mit miex aus den komplexen Bre-
chungsindizes berechnet. Wenn nicht explizit angegeben, wird typischer MRN-Staub
verwendet, wie er in Abschnitt 3.3 beschrieben ist.
5.2 temperaturberechnung des staubs
In diesem Abschnitt wird gezeigt, dass Mol3D im optisch dünnen sowie im optisch
dicken Fall die Temperaturschichtung einer gegebenen Staubscheibe korrekt berech-
net. Bei einem Staubkorn mit vorgegebenen Absorptions- und Emissionseigenschaf-
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ten, welches von einer (oder mehreren) Strahlungsquelle(n) geheizt wird, stellt sich
eine Gleichgewichtstemperatur ein. Diese ergibt sich aus dem Gleichgewicht der Ein-
strahlung über die Querschnittsfläche mit der Abstrahlung über die Staubkornober-
fläche.
5.2.1 Optisch dünner Fall
Im optisch dünnen Fall, also unter der Annahme, dass das Staubkorn der direkten
Sternstrahlung ausgesetzt ist, kann die Temperatur des Staubs semi-analytisch be-
rechnet werden. Durch die Bilanzierung der Ein- und Abstrahlung des Staubs kann
der Abstand R eines Staubkorns zur Strahlungsquelle bei einer gegebenen Staubkorn-
Temperatur TKorn wie folgt bestimmt werden [Backman und Paresce 1993; Wolf und
Hillenbrand 2003]:
R(TKorn) =
RStern
2
[∫∞
0 Cabs(a, λ)Bλ(TStern)dλ∫∞
0 Cabs(a, λ)Bλ(TKorn)dλ
]1/2
. (5.1)
Diese Formel kann, unter der Verwendung von diskreten Werten für den Absorp-
tionsquerschnitt Cabs, nicht direkt nach der Staubkorn-Temperatur TKorn aufgelöst
werden. Sie muss daher mit einem geeigneten numerischen Verfahren, wie dem in
diesem Fall verwendeten Newton-Verfahren, gelöst werden. Auch lässt sich aus Glei-
chung 5.1 direkt erkennen, dass die Temperatur des Staubkorns nur durch Cabs be-
einflusst wird, der wiederum in Abhängigkeit von der Staubkorngröße steht. Aus
dem Vergleich zwischen Cabs von kleinen und großen Staubpartikeln kann abgeleitet
werden, dass kleinere Staubkörner besser in der Lage sind die direkte Sternstrah-
lung im Infraroten zu absorbieren als große Staubteilchen. Aufgrund des geringeren
Absorptionsquerschnitts von kleinen Staubkörnern im Submillimeterbereich folgt da-
mit, dass kleine Staubteilchen im Vergleich zu größeren Teilchen eine höhere Tempe-
ratur aufweisen.
Für den nun folgenden Vergleich wird ein Stern mit einer Temperatur von 4 000 K,
sowie einem Radius von 2 R gewählt. Die Scheibenmasse wird auf einen geringen
Wert von MScheibe = 10−15 M gesetzt, um ein optisch dünnes Medium zu erzeugen.
Die weiteren Scheibenparameter sind aufgrund der geringen Masse vernachlässig-
bar. Es ist nur von Relevanz, dass ein theoretisches Staubkorn, ohne Abschattung
durch weitere Staubkörner, direkt vom Zentralstern geheizt werden kann. Eine op-
tisch dünne, homogene, kugelsymmetrische Staubverteilung führt daher zu gleich-
wertigen Resultaten.
In Abbildung 5.1 ist die analytische, aus Gleichung 5.1 resultierende Temperatur so-
wie die von Mol3D berechnete Temperatur über dem Abstand vom Stern aufgetragen.
Die Temperaturverteilung, die von Mol3D mithilfe der Monte-Carlo-Methode berech-
net wurde, weicht für dieses Beispiel um weniger als 1% von der theoretisch zu er-
wartenden Temperatur ab. Sie liegt jedoch immer unterhalb der semi-analytischen
Lösung. Dieser Trend lässt sich zum einen dadurch erklären, dass die Photonen ein
festes Energiepaket tragen. Zum anderen wird aufgrund des verwendeten Verfahrens
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Abbildung 5.1 – Temperaturverlauf im optisch dünnen Fall. Dargestellt ist die mit Mol3D
berechnete Lösung (blau) sowie die semi-analytische Lösung (schwarz, Gl. 5.1). Die Abwei-
chungen (oben) betragen weniger als 1 %.
die Wellenlänge aus dem Sternspektrum gezogen. Es liegt also ein Diskretisierungs-
problem vor. Eine Verbesserung kann daher insbesondere durch die Erhöhung der
Anzahl der Wellenlängen, mit denen das Sternspektrum approximiert wird, erreicht
werden.
5.2.2 Optisch dicker Fall
Protoplanetare Scheiben sind für die kurzwellige Sternstrahlung (∼< 1 µm) im All-
gemeinen nicht transparent. Insbesondere die Scheibenmittelebene weist eine sehr
hohe optische Tiefe auf. Sie kann daher nicht von der direkten Sternstrahlung durch-
drungen und somit direkt geheizt werden. Diese Scheibenbereiche werden indirekt
durch langwelligere Strahlung geheizt, die am Innenrand der Scheibe sowie an der
Scheibenoberfläche emittiert oder gestreut wird.
Um zu zeigen, dass Mol3D die Temperatur in optisch dicken Staubkonfigurationen
korrekt berechnet, wird die Temperatur der Mittelebene einer typischen protopla-
netaren Scheibe mit einer Staubmasse von 4 · 10−4 M berechnet. Da es für solch
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Abbildung 5.2 – Mittelebenen-Temperatur einer typischen protoplanetaren Scheibe um einen
Vor-Hauptreihenstern (T Tauri). Mol3D (rot) sowie MC3D (blau) berechnen sehr vergleichba-
re Ergebnisse. Die Unterschiede der Ergebnisse der beiden Programme lassen sich auf die
jeweils zugrunde liegenden Monte-Carlo-Methoden zurückführen. Die Abweichungen liegen
in diesem Fall am Innenrand bei maximal 10% sowie am Außenrand der Scheibe bei maximal
2 %.
einen komplexen Fall keine einfache analytische Lösung gibt, mit der die Ergeb-
nisse verglichen werden können, wird die resultierende Temperaturverteilung mit
den Ergebnissen von MC3D verglichen. Die betrachtete Scheibe hat einen Innen-
rand von 2 AE und einen Außenrand von 200 AE. Die Dichteverteilung wird durch
Gleichung 2.2 beschrieben. Die Temperatur der Staubscheibe wird mit den jeweili-
gen Monte-Carlo-Verfahren berechnet, die zwar unterschiedlich implementiert sind
(siehe Abschnitt 4.2 für einen detaillierteren Vergleich), aber auf denselben theoreti-
schen Modellen und Ansätzen, wie lokales thermisches Gleichgewicht und sofortige
Temperatur- und Wellenlängen-Korrektur nach Bjorkman und Wood [2001], basieren.
Die resultierende Mittelebenen-Temperatur der Scheibe um einen typischen Vor-
Hauptreihenstern (T Tauri) ist in Abbildung 5.2 dargestellt. Beide Programme sind in
der Lage eine sehr rauscharme Temperaturverteilung der Mittelebene zu berechnen.
Die Lösung, die mit MC3D berechnet wurde, wird aufgrund der langjährigen Erfah-
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rungen mit diesem Programm als Referenzwert angesehen. Die statistische Natur der
Monte-Carlo-Simulation führt zu Abweichungen von maximal 10 % in den innersten
sowie zu weniger als 2 % in den äußeren Regionen der Scheibe. Dieser Effekt liegt
hauptsächlich in der Wahrscheinlichkeit, mit der ein Photonenpaket eine bestimmte
Scheibenregion erreicht. Die Abweichungen können weiter vermindert werden, in-
dem man die Anzahl der Photonenpakete erhöht. Dies hat konsequenterweise eine
Erhöhung der Laufzeit zur Folge.
Schlussendlich lässt sich jedoch anhand der hier dargestellten Ergebnisse festhal-
ten, dass Mol3D in der Lage ist, die Temperaturstruktur einer gegebenen komple-
xen Staubverteilung im Rahmen der numerischen und statistischen Genauigkeit im
optisch dünnen und im optisch dicken Fall akkurat zu bestimmen. Damit ist die
Grundvoraussetzung zur Berechnung der thermischen Reemissionsstrahlung gege-
ben. Auch wird dadurch bewiesen, dass das gesamte zugrunde liegende statistische
Verfahren mit allen Komponenten, wie die Berechnung des Zufallswegs sowie die
Wellenlängen- und Temperaturkorrektur, erwartungsgemäß funktioniert.
5.3 kontinuumsstrahlung
Parameter Wert(e)
TStern [K] 6 000
RStern [R] 1
LStern [L] 1.16
Rinnen [AE] 1
Raußen [AE] 100
MStaub [M] 10−4,−5
α 2.625
β 1.125
h0 [AE] 10
ρStaub [g/cm3] 3.5
d [pc] 140
Tabelle 5.1 – Verwendete Stern-
und Scheibenparameter für die
Vergleichsstudie zur Kontinuums-
strahlung
Bevor in Abschnitt 5.4 auf die Linienstrahlung
eingegangen wird, wird in diesem Abschnitt
die Behandlung der Kontinuumsstrahlung von
Mol3D getestet und qualitativ sowie quantitativ
mit MC3D verglichen. Dies umfasst den Vergleich
von SEDs, räumlich aufgelösten Streulicht- und
thermischen Reemissionskarten, sowie der Polari-
sation durch Streuung an den Staubkörnern. Um
dabei zu gewährleisten, dass Mol3D nicht nur ele-
mentare Testfälle besteht, sondern auch komple-
xe Effekte korrekt reproduziert, werden die Ergeb-
nisse ausgewählter Scheibenmodelle mit aktuell
publizierten Studien qualitativ verglichen. Außer-
dem wird der Unterschied zwischen monochroma-
tischem Strahlungstransport und dem mit einer fi-
niten Wellenlängenkanalbreite diskutiert und die
Vorteile der implementierten peel-off -Technik vor-
gestellt.
Für diesen Teil der Arbeit wird eine typische proto-
planetare Scheibe um einen sonnenähnlichen Stern
(T = 6 000 K, R = 1 R, L = 1.16 L) betrachtet.
Die Dichteverteilung wird wie zuvor durch ein Shakura & Sunyaev-Profil (siehe Ab-
schnitt 2.2) beschrieben. Alle wichtigen Parameter der Scheibe sind in Tabelle 5.1
gelistet.
Zur späteren Vergleichbarkeit entsprechen die gewählten Parameter denjenigen aus
der Studie von [Kirchschlager und Wolf 2014] und stellen gleichzeitig die Standard-
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Abbildung 5.3 – Vergleich der spektralen Energieverteilungen berechnet von Mol3D (rot)
und MC3D (schwarze Kreuze). Die Abweichungen betragen weniger als 5 %.
einstellung von MC3D für protoplanetare Scheiben dar.
5.3.1 Vergleich der spektralen Energieverteilung
Zunächst wird die spektrale Energieverteilung mit Mol3D und MC3D für eine pro-
toplanetare Scheibe mit einer Staubmasse von MStaub = 10−5 M berechnet, die in
Draufsicht mit einer geringen Inklination von i = 1◦ erscheint. Die Wahl der Inkli-
nation liegt in den numerischen Beschränkungen von MC3D begründet. Mol3D ist
diesem Problem nicht unterworfen.
Das Ergebnis ist in Abbildung 5.3 dargestellt. Die Gesamtstrahlung setzt sich aus
zwei Anteilen zusammen, die getrennt berechnet werden müssen. Zunächst wird
mit dem Strahlenverfolgungsalgorithmus die thermische Reemissionsstrahlung der
Scheibe berechnet (in grün dargestellt). Der zweite Beitrag (in Abbildung 5.3 blau
dargestellt) setzt sich aus der direkten Strahlung des Sterns und der an der Scheibe
gestreuten Strahlung zusammen. Dieser Anteil wird mit dem beschriebenen Monte-
Carlo-Strahlungstransport berechnet. Die in Mol3D implementierte Peel-off -Technik
wird zunächst nicht verwendet, da sie in MC3D nicht eingebaut ist und ihre korrekte
Implementierung im Anschluss separat geprüft wird.
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Der Vergleich zwischen beiden Programmen zeigt, dass sie sehr vergleichbare Ergeb-
nisse produzieren. Die Abweichungen betragen weniger als 5 % (siehe Abbildung
5.3 oben). Sie sind für Wellenlängen unter ∼ 5 µm (Stern- und Streustrahlung) alleine
durch den Zufallsweg der Photonen zu erklären. Für größere Wellenlängen wird die
Gesamtstrahlung durch die thermische Reemissionsstrahlung der Scheibe dominiert.
Die Unterschiede ergeben sich zum einen aufgrund der leicht unterschiedlichen Tem-
peraturstruktur und zum anderen durch die unterschiedlichen verwendeten Ansätze
bei der Strahlenverfolgung. Daher ist festzuhalten, dass Mol3D in der Lage ist, die
spektrale Energieverteilung einer typischen protoplanetaren Scheibe im Rahmen der
Genauigkeit der verwendeten Verfahren zu berechnen.
5.3.2 Vergleich der unterschiedlichen Berechnungsmethoden
Wie zuvor gezeigt, lässt sich die spektrale Energieverteilung durch eine Kombina-
tion des Stern- und Streulichts, sowie der thermischen Reemission berechnen. Al-
lerdings wird dabei die Streuung der thermischen Reemission der Scheibe vernach-
lässigt. Auch muss zunächst die Staubtemperatur der Scheibe mithilfe der Monte-
Carlo-Methode bestimmt werden, um im Anschluss die thermische Reemission der
Scheibe berechnen zu können. Zusammengefasst sind also drei Schritte notwendig,
um die gesamte spektrale Energieverteilung zu erhalten, welche die Streuung der
thermischen Reemission nicht berücksichtigt.
Um diese Problematik zu umgehen, kann eine weitere Methode verwendet werden.
Wie in Abschnitt 4.2.5 beschrieben, lassen sich die den Modellraum verlassenden
Photonen bei der Berechnung der Scheibentemperatur beobachten. Die Wellenlänge
dieser Photonen wurde zunächst per Zufallszahl aus dem vorgegebenen diskreten
Quellspektrum ausgelost und danach durch die Temperaturkorrektur nach Bjork-
man und Wood [2001] bei eventuell auftretenden Absorptionsereignissen angepasst.
Da der Zufallsweg des Photons bis zum Verlassen des Modellraums verfolgt wird
und das Photon damit potenziell bis zum Austreten mit der Scheibe interagieren
kann, enthält die beim Beobachter eintreffende Strahlung sowohl die Stern- und
Streustrahlung, die thermische Reemissionsstrahlung, sowie die wieder gestreute
thermische Reemissionsstrahlung.
Das Ergebnis dieser auf den ersten Blick sehr effizient erscheinenden Methode ist
in Abbildung 5.4 für das oben bereits vorgestellte Scheibenmodell illustriert. Dazu
ist in blau die aus dem monochromatischen Strahlungstransport zusammengesetzte
spektrale Energieverteilung und in grün die allein aus der Temperaturberechnung
abgeleitete Energieverteilung dargestellt. Generell liefern beide Methoden sehr ver-
gleichbare Ergebnisse, die maximal 30% voneinander abweichen. Dies lässt sich auf
zwei Phänomene zurückführen.
Zum einen enthält die aus der Temperaturberechnung gewonnene spektrale Ener-
gieverteilung die gestreute Strahlung der thermischen Reemission. Dies erklärt den
erhöhten Fluss im Bereich des Silikat-Merkmals (∼ 10 µm).
Zum anderen liegen den Berechnungen diskrete, logarithmisch aufgeteilte Wellenlän-
gen zugrunde, an denen das Sternspektrum sowie die Staubeigenschaften definiert
54 benchmarks und tests
100 101 102 103
Wellenla¨nge [µm]
0.0
0.5
1.0
1.5
2.0
2.5
Fl
us
s
[J
y]
monochromatisch
300 finite Kana¨le
Abbildung 5.4 – Vergleich der spektralen Energieverteilungen berechnet mit monochroma-
tischem Strahlungstransport (blau) und mit 300 Wellenlängenkanälen (grün), die durch das
verwendete Monte-Carlo-Verfahren statistisch ausgelost werden.
sind. Daher ist die Wahrscheinlichkeit, mit der eine diskrete Wellenlänge ausgelost
wird, mit der gesamten Breite dieses Wellenlängenkanals gewichtet. Dieses Problem
lässt sich durch eine Erhöhung der Anzahl der Wellenlängen minimieren. Allerdings
zieht diese Vorgehensweise nach sich, dass die Anzahl an Photonen entsprechend
der Anzahl an Wellenlängen erhöht werden muss, um eine ausreichende Photonen-
statistik zu gewährleisten. Daher bietet sich die Kombination dieser Methode mit der
Peel-off -Technik an, wodurch das Signal-zu-Rausch-Verhältnis signifikant verbessert
wird.
5.3.3 Vergleich der räumlich aufgelösten Flusskarten
Abschließend zum Vergleich der Kontinuumsstrahlung werden die mit Mol3D be-
rechneten räumlich aufgelösten Flusskarten mit denen von MC3D verglichen. Die
Streukarten werden sowohl mit eingeschalteter als auch mit deaktivierter Peel-off -
Technik berechnet, um gleichzeitig die korrekte Funktionsweise dieser Technik zu
verifizieren. Es wird dasselbe Scheibenmodel wie zuvor verwendet, allerdings mit
einer höheren Staubmasse MStaub = 10−4M, um die Vergleichbarkeit mit der Arbeit
von Kirchschlager und Wolf [2014] zu gewährleisten.
Zunächst wird wieder angenommen, dass die Scheibe in (nahezu) Draufsicht (i = 1◦)
erscheint. Da sich die drei Berechnungsmethoden unterscheiden, wird die Anzahl
der Photonen so gewählt, dass alle Methoden in etwa die gleiche Laufzeit (∼ 14 Stun-
den) benötigen. So lässt sich eine praxistaugliche Aussage darüber ableiten, welche
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Methode bzw. welches Programm effizienter arbeitet. Es ergibt sich, dass für MC3D
zwei Milliarden Photonen, für Mol3D mit deaktivierter Peel-off -Technik 2.7 Milliar-
den und für Mol3D mit Peel-off -Technik 0.4 Milliarden Photonen verwendet werden.
In Abbildung 5.5 sind die resultierenden Stokes-Vektoren für eine Wellenlänge von
0.4 µm für die drei Simulationen dargestellt. Es zeigt sich, dass alle drei Verfahren
qualitativ vergleichbare Ergebnisse produzieren. Die einzelnen Komponenten der
Stokes-Vektoren unterscheiden sich nur durch die Anzahl und Position der Photo-
nen, die auf dem virtuellen Detektor des Beobachters angekommen sind. Zudem
zeigen die Q- und U-Vektoren aller Methoden dasselbe, für Einfachstreuung cha-
rakteristische Muster. Daraus folgt, dass auch der Grad der linearen Polarisation
IP (siehe Gleichung 4.12), sowie der Polarisationswinkel (Gleichung 4.13) qualitativ
übereinstimmen (siehe dazu auch die obere Reihe in Abbildung 5.7).
Für die Verfahren ohne Peel-off -Technik (mittlere und rechte Spalte in Abbildung 5.5)
zeigt dieser Vergleichstest, dass Mol3D und MC3D bei der Berechnung von Streu-
karten sehr ähnliche Ergebnisse pro Zeiteinheit produzieren, also eine vergleichbare
Effizienz aufweisen. Dies ist aufgrund der engen Verwandtschaft und des nur mar-
ginal veränderten Algorithmus zu erwarten gewesen.
Die Peel-off -Technik hingegen liefert bei vergleichbarer Programmlaufzeit eine deut-
lich verbesserte Photonenstatistik. Die statistische Natur des Verfahrens ist aufgrund
der vielen auftreffenden Photonen (vgl. Abbildung 5.5 links) kaum noch zu erkennen.
Nur in den Bereichen, in denen sich das Vorzeichen der Q- und U-Stokes-Vektoren
ändert, sind am äußeren Rand der Scheibe einzelne eintreffende Photonenpakete aus-
zumachen.
Um eine bessere Vergleichbarkeit zu ermöglichen, wird der radiale Verlauf des Flus-
ses der linearen Polarisation aller drei Methoden miteinander verglichen. Aufgrund
des statistischen Verfahrens sowie der Rotationssymmetrie der Scheibe werden zu
diesem Zweck die in der oberen Reihe von Abbildung 5.7 dargestellten Flusskarten
der linearen Polarisation azimutal gemittelt und miteinander verglichen. Die resul-
tierenden Verläufe sind in Abbildung 5.6 dargestellt.
Es lässt sich festhalten, dass Mol3D ohne die Verwendung der Peel-off -Technik und
MC3D im Rahmen der jeweiligen Schwankungen übereinstimmende Ergebnisse lie-
fern. Die Unterschiede resultieren einzig aus der Anzahl und Verteilung der Photo-
nen, die beim Beobachter auftreffen. Auch ist dies unter anderem die Erklärung da-
für, weshalb der radiale Verlauf unter Verwendung der Peel-off -Technik knapp unter
dem der anderen beiden Methoden liegt. Wie später noch diskutiert wird, sorgt eine
geringe Anzahl an verwendeten Photonen und die daraus resultierende schlechte
Photonenstatistik tendenziell dafür, dass der Fluss der einzeln auftreffenden Photo-
nen den korrekt berechneten Fluss überschätzt.
Als zweites wird angenommen, dass die Scheibe mit einer Inklination von i = 80◦
zum Beobachter geneigt erscheint. Die weiteren Parameter und Scheibeneigenschaf-
ten werden nicht geändert. Kirchschlager und Wolf [2014] haben gezeigt, dass für
diese Kombination aus Wellenlänge, Orientierung der Scheibe sowie den gewählten
56 benchmarks und tests
−100
−50
0
50
100
A
bs
ta
nd
[A
E]
Mol3D mit peel-off
St
ok
es
I
Mol3D ohne peel-off MC3D
−100
−50
0
50
100
A
bs
ta
nd
[A
E]
St
ok
es
Q
−100
−50
0
50
100
A
bs
ta
nd
[A
E]
St
ok
es
U
−100 −50 0 50 100
Abstand [AE]
−100
−50
0
50
100
A
bs
ta
nd
[A
E]
St
ok
es
V
−100 −50 0 50 100
Abstand [AE]
−100 −50 0 50 100
Abstand [AE]
−8
−6
−4
−2
0
−8
−6
−4
−2
0
−8
−6
−4
−2
0
lo
g
(
F ν
Jy
/
ar
cs
ec
2
)
−1.0
−0.5
0.0
0.5
1.0×10−12
−1.0
−0.5
0.0
0.5
1.0×10−12
−1.0
−0.5
0.0
0.5
1.0
F ν
[J
y/
ar
cs
ec
2 ]
×10−12
−1.0
−0.5
0.0
0.5
1.0×10−12
−1.0
−0.5
0.0
0.5
1.0×10−12
−1.0
−0.5
0.0
0.5
1.0
F ν
[J
y/
ar
cs
ec
2 ]
×10−12
−1.0
−0.5
0.0
0.5
1.0×10−12
−1.0
−0.5
0.0
0.5
1.0×10−12
−1.0
−0.5
0.0
0.5
1.0
F ν
[J
y/
ar
cs
ec
2 ]
×10−12
Abbildung 5.5 – Stokes-Komponenten I, Q, U und V im Vergleich mit MC3D für ein Modell
einer typischen protoplanetaren Scheibe in Draufsicht (i = 0◦).
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Abbildung 5.6 – Azimutal gemittelter Verlauf des Flusses der linearen Polarisation von
Mol3D im Vergleich zu MC3D.
Staubeigenschaften ein Umkippen der Polarisationswinkel1 zu erwarten ist. Die Au-
toren dieser Studie führen diesen Effekt auf die Winkelabhängigkeit der Polarisation
(P = −M12/Ms11, vgl. auch Abschnitt 4.2.2) der Mie-Theorie sowie Mehrfachstreu-
ung zurück [vgl. auch Kataoka u. a. 2015; Fischer u. a. 1994].
In der unteren Reihe von Abbildung 5.7 sind die mit Mol3D sowie mit MC3D berech-
neten Streukarten dargestellt. Dabei entspricht die mit MC3D erzeugte Karte (rechts
unten) der des mittleren Bildes in Abbildung 10 in Kirchschlager und Wolf [2014].
Der einzige Unterschied ist, dass für diese Arbeit nicht die Rotationssymmetrie der
betrachteten Scheibe ausgenutzt wird.
Es zeigt sich, dass Mol3D auch in diesem Fall qualitativ die Streukarte, inklusive des
oben geschilderten Effekts des Polarisationskippens, korrekt berechnet. Dabei fallen
zwei minimale Unterschiede auf. Der Erste ist, dass die Peel-off -Technik (Bild links
unten) zwar grundsätzlich in der Lage ist das Polarisationskippen zu reproduzieren,
aber der Grad der Polarisation, ausgedrückt durch die Länge der Polarisationsvekto-
ren, deutlich geringer als der der Ergebnisse ohne Peel-off -Technik ist. Dies kann auf
mehrere Gründe zurückgeführt werden.
Zunächst ist die Peel-off -Technik nur eine Näherung. Die zusätzlich generierten Pho-
tonen werden nur mit der Wahrscheinlichkeit, dass sie zum Beobachter gestreut wer-
den sowie der optischen Tiefe (siehe Gl. 4.23) auf dem Weg zum Beobachter ge-
wichtet. Dieses Vorgehen entspricht einem Strahlenverfolgungsalgorithmus. Daher
können potenzielle, auf diesem Weg auftretende Streuereignisse nicht berücksichtigt
werden. Auf der anderen Seite ist die Anzahl der Photonen, insbesondere in den
1 engl.: polarisation reversal
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Abbildung 5.7 – Fluss der linearen Polarisation im Vergleich mit MC3D für ein Modell einer
typischen protoplanetaren Scheibe. Die Scheibe erscheint einmal in Draufsicht (obere Reihe)
und einmal mit einer Inklination von i = 80◦.
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Bereichen, in denen die größten Unterschiede zu beobachten sind, sehr gering. Da ei-
ne schlechte Photonenstatistik tendenziell zu einem höheren Polarisationsgrad führt
(vgl. die äußeren Scheibenbereiche in der oben Reihe von Abbildung 5.7), kann die-
ser Effekt auch auf die zu geringe Anzahl an Photonen zurückgeführt werden. Es
liegt also ein Diskretisierungsproblem2 vor.
Der zweite Unterschied ist, dass in der MC3D-Streukarte unterhalb der Scheibenmit-
telebene ein schwacher Fluss zu erkennen ist (violett dargestellt), während diese Be-
reiche in Mol3D in beiden Berechnungsfällen keinen Fluss in dieser Größenordnung
aufweisen (opakes Band). Aufgrund der Staubmasse der Scheibe (MStaub = 10−4 M)
ist diese für die direkte Sternstrahlung optisch dick und die von MC3D berechnete
Strahlung kann daher nur durch Mehrfachstreuung erklärt werden. Da aus diesen
Scheibenbereichen jedoch aufgrund der geometrischen Ausrichtung der Scheibe kein
nennenswerter Streufluss zu erwarten ist und aufgrund der konsistenten Ergebnisse
beider Mol3D-Methoden, wird nicht weiter auf dieses potenzielle numerische Arte-
fakt eingegangen.
Die vollständigen Streu- und Polarisationskarten in Anlehnung an Abbildung 10 aus
der Arbeit von Kirchschlager und Wolf [2014] sind in Anhang A.7 (Abbildungen A.5
und A.6) dieser Arbeit einzusehen. Für die räumlich aufgelösten Reemissionskar-
ten ergibt sich eine ähnlich gute Übereinstimmung mit MC3D. Da eine ausführliche
Diskussion der Ergebnisse keinen Mehrwert bietet, wird in dieser Arbeit darauf ver-
zichtet.
5.4 linienstrahlung
In diesem Abschnitt wird gezeigt, dass Mol3D verlässliche Linienspektren und räum-
lich aufgelöste Linienkarten berechnen kann. Zu diesem Zweck werden, wie zuvor
im Fall der Kontinuumsstrahlung die Ergebnisse typischer Modelle protoplanetarer
Scheiben mit publizierten Studien verglichen, sowie ein quantitativer Vergleich mit
dem URAN(IA)-Softwarepaket durchgeführt.
5.4.1 Räumlich aufgelöste Moleküllinien
Zunächst werden räumlich aufgelöste Geschwindigkeitskarten des HCO+-Moleküls
berechnet und mit publizierten Studien qualitativ verglichen. Es wird daher ein
Scheibenmodell gewählt, welches mit dem in den Studien von Pavlyuchenkov u. a.
[2007, Abbildung 1] und Semenov u. a. [2008] vorgestellten Modell in erster Nähe-
rung übereinstimmt. Das dort verwendete Scheibenmodell ist zur Verdeutlichung
im Anhang in Abbildung A.3 dargestellt.
Da in den Studien die genaue Beschreibung der verwendeten Scheibenparameter
nicht vollständig dargelegt ist, wird ein typisches, aufgeweitetes Dichteprofil nach
Shakura und Sunyaev [1973, Gleichung 2.2] verwendet und die beschreibenden Pa-
rameter aus den oben genannten Studien abgeleitet.
2 diskrete Energieportion der Photonen
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Des Weiteren werden drei verschiedene Temperaturmodelle betrachtet. Zum einen
ein Modell mit einem radialen Gradienten, aber isothermen Verlauf in z-Richtung
(nG-T), zum anderen eine analytische Temperaturverteilung mit einem Gradienten
sowohl in radialer als auch vertikaler Richtung (G-T). Als dritte Temperaturvertei-
lung wird die des Staubs angenommen, die Mol3D konsistent mithilfe des Monte-
Carlo-Verfahrens aus der Staubdichteverteilung berechnet.
Es zeigt sich, dass die zu dem vorgegebenen Dichteprofil gehörende Staubtempe-
ratur (MC-T) im Innenbereich der Scheibe deutlich höher ist und sich auch nicht so
stark auffächert wie die analytische Temperaturverteilung mit vertikalem Gradienten.
Dennoch sind beide Temperaturverläufe oberhalb der Scheibe in guter Näherung ver-
gleichbar.
Parameter Wert(e)
TStern [K] 4 000
RStern [R] 2.36
LStern [L] 1.6
MStern [M] 0.7
Rinnen [AE] 0.37
Raußen [AE] 800
MStaub [M] 7 · 10−4
MGes [M] 0.07
N(HCO+)/N(H2) 10
−9
α 3.025
β 1.4
h0 [AE] 12
ρStaub [g/cm3] 2.5
vturb [m/s] 100
d [pc] 140
Tabelle 5.2 – Verwendete Stern-
und Scheibenparameter für die Ver-
gleichsstudie zur Linienstrahlung
Generell wird in den Studien im dritten Teil dieser
Arbeit, soweit nicht explizit anders angegeben, von
einer in der gesamten Scheibe konstanten Molekül-
häufigkeit relativ zum Wasserstoffmolekül ausge-
gangen. Um eine Vergleichbarkeit mit den Ergeb-
nissen der Studie von Semenov u. a. [2008] zu er-
möglichen, wird zusätzlich zur konstanten Häufig-
keitsverteilung eine geschichtete HCO+-Verteilung
betrachtet. In diesem einfachen Modell wird ange-
nommen, dass das HCO+-Molekül nur oberhalb
von 15◦ von der Scheibenmittelebene aus gesehen
existiert.
Insgesamt werden zu jeder der drei Temperatur-
verteilungen zwei Molekülverteilungen betrachtet
und verglichen. Die verwendete H2-Dichtestruktur,
das Geschwindigkeitsfeld, die verschiedenen Tem-
peraturverteilungen, sowie die geschichtete Mole-
külverteilung sind in Abbildung 5.8 dargestellt.
Die vollständigen Stern- und Scheibenparameter
sind zur besseren Übersicht in Tabelle 5.2 zusam-
mengefasst. Die Besetzungszahlen werden mit der
LVG-Methode berechnet.
Im Folgenden wird der J = (4-3) Übergang des
HCO+-Moleküls betrachtet, wobei Staubemission
und -absorption vernachlässigt werden. In Abbil-
dung 5.9 sind die räumlich aufgelösten Linienkarten des v = −0.77 km/s Geschwin-
digkeitskanals für alle betrachteten Modelle in Einheiten der Helligkeitstemperatur
TB dargestellt. Diese Bereiche der Scheibe bewegen sich nach Definition auf den Be-
obachter zu (Blauverschiebung). Im Vergleich zu den Linienkarten, die in Abbildung
2 der Studie von Semenov u. a. [2008] dargestellt sind, ist die Rotationsrichtung der
Scheibe von Mol3D entgegengesetzt. Daher wird dort der v = +0.77 km/s Geschwin-
digkeitskanal dargestellt. Die zitierte Abbildung ist zur Verdeutlichung im Anhang
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Abbildung 5.8 – Verwendete Scheibenmodelle für den Vergleich von Mol3D mit URAN(IA),
sowie mit der Studie von Semenov u. a. [2008]. In der rechten Spalte sind die drei betrachteten
Temperaturverteilungen dargestellt. Weitere Details sind dem Text zu entnehmen.
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Abbildung 5.9 – HCO+ (4-3) Geschwindigkeitskarten für sechs verschiedene Scheibenmodel-
le bei einer Inklination von 60◦. Dargestellt ist der v = −0.77 km/s Geschwindigkeitskanal.
Die Intensität ist in Einheiten der Helligkeitstemperatur durch die Farbskalierung gegeben.
Die Besetzungszahlen wurden mit der LVG-Methode berechnet.
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(Abb. A.4) beigefügt.
Es zeigt sich, dass die mit Mol3D berechneten Geschwindigkeitskarten in guter Über-
einstimmung mit denen aus der Studie von Semenov u. a. [2008] stehen. Dies umfasst
sowohl die räumliche Verteilung der Linienemission als auch die qualitative Über-
einstimmung der berechneten Helligkeitstemperatur des (4-3) Übergangs. Dies gilt
insbesondere für das Modell mit vertikal isothermen Temperaturverlauf (nG-T) und
einer konstanten Molekülhäufigkeit (Abbildung 5.9 unten rechts). Der Unterschied
zu dem Emissionsmuster für das Modell mit einem vertikalen Temperaturgradien-
ten ist eindeutig. Es lassen sich die Bereiche der kalten Scheibenmittelebene deutlich
identifizieren und nur die heißen Scheibenoberflächen tragen zur Linienemission die-
ses (4-3) Übergangs bei.
Wird eine geschichtete Molekülverteilung angenommen (obere Reihe in Abbildung
5.9), so ist der Unterschied zwischen den beiden analytischen Temperaturverteilun-
gen nur noch in Details auszumachen. Aufgrund der fehlenden Emission aus der
Scheibenmittelebene zeigen beide Geschwindigkeitskarten Linienemission nur in
den obersten Schichten der Scheibe. Der größte Unterschied ist in der Asymmetrie
der Linienstrahlung des G-T-Modells auszumachen, welcher auf die Orientierung
der Scheibe zum Beobachter zurückzuführen ist. Die Emission ober- und unterhalb
der Scheibenmittelebene entstammt aufgrund der optischen Tiefe unterschiedlichen
Tiefenschichten der Scheibe, wo wiederum aufgrund des angenommenen Gradien-
ten unterschiedliche Temperaturen herrschen. Da dies bei dem nG-T-Modell nicht
der Fall ist, ergibt sich ein nahezu symmetrisches Emissionsmuster.
Die Modelle mit berechneter Temperaturverteilung (MC-T, Abbildung 5.9 links) un-
terscheiden sich auf den ersten Blick durch die deutlich höheren Helligkeitstempe-
raturen. Dies liegt hauptsächlich in der deutlich höheren Temperatur der Scheibe
begründet (vgl. Abbildung 5.8 rechts Mitte und unten). Qualitativ sind sie aber sehr
gut mit denen der G-T-Modelle vergleichbar, da sie auch die kalten Bereiche der
Scheibenmittelebene abbilden, auch wenn, aufgrund des leicht anderen Verlaufs der
Temperaturstruktur, dies nicht so deutlich erscheint, wie bei den G-T-Modellen.
5.4.2 Quantitativer Vergleich der Linienspektren
Nachdem gezeigt wurde, dass die aufgelösten Linienkarten qualitativ mit ausgesuch-
ten Studien in Übereinstimmung stehen, wird im Folgenden quantitativ gezeigt, dass
alle Methoden zur Berechnung der Linienspektren korrekt implementiert wurden
und damit zuverlässige Ergebnisse liefern.
Zu diesem Zweck werden die HCO+-Besetzungszahlen einer typischen protoplaneta-
ren Scheibe unter Verwendung aller drei Methoden (LTE, FEP, LVG) mit Mol3D und
mit URAN(IA), sowie im Anschluss die jeweiligen Spektren des (4-3) Übergangs
berechnet. Für diesen Vergleich wird wieder das im vorigen Abschnitt dargestell-
te Scheibenmodell verwendet (siehe Abbildung 5.9). Für die Gastemperatur wird
das oben vorgestellte analytische Modell mit vertikalem Temperaturgradienten (G-
T) gewählt, sowie ein in der gesamten Scheibe konstantes Molekülverhältnis von
N(HCO+)/N(H2) = 1 · 10−9 verwendet.
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Die Reemission des Staubs wird auch für diesen Vergleich vernachlässigt, da das
URAN(IA)-Paket nicht ohne Weiteres in der Lage ist, diese vergleichbar zu berück-
sichtigen. Der Vergleich der Linienspektren ist ausreichend, da eine fehlerhafte Be-
rechnung der Besetzungszahlen konsequenterweise zu inkorrekten Spektren führt.
Aus diesem Grund werden die aus den verschiedenen Berechnungsmethoden resul-
tierenden Besetzungszahlen dargestellt und diskutiert, aber nicht explizit mit den
von URAN(IA) berechneten verglichen.
Dieser Test stellt zudem sicher, dass der neue Strahlungsverfolgungsalgorithmus im
Fall der Moleküllinien fehlerfrei arbeitet.
In Abbildung 5.10 ist die Anregungstemperatur (siehe Gleichung 3.16) für verschie-
dene HCO+-Übergänge und die angesprochenen Berechnungsmethoden dargestellt.
Die Übergänge wurden aufgrund der Überlegung ausgewählt, dass ALMA in der La-
ge sein wird, diese in verschiedenen Bändern zu beobachten (vgl. hierzu auch Tabelle
6.4 im dritten Teil dieser Arbeit). Es lassen sich folgende Unterschiede erkennen:
Zum einen ist die Anregungstemperatur im LTE-Fall für jeden Übergang identisch.
Dies ist eine direkte Folge aus der zugrunde liegenden Annahme, dass die Anregungs-
temperatur der Gastemperatur entspricht.
Zum anderen ist zu erkennen, dass sich die resultierenden Anregungstemperatu-
ren der FEP- und LVG-Methode sehr ähnlich sind. Da beide Methoden denselben
Formalismus verwenden und die LVG-Methode im optisch dünnen Fall in die FEP-
Methode übergeht (vgl. Abschnitt 3.2.2), ist diese Ähnlichkeit der Ergebnisse zu er-
warten. Insbesondere für höhere Übergänge und der damit einhergehenden sinken-
den optischen Tiefe, nähern sich die Anregungstemperaturen einander an. Weiter ist
bei beiden Methoden im (1-0) Übergang ein dunkler Bereich in der oberen Schicht
der Scheibe auszumachen. Die dort auftretenden negativen Temperaturen sind auf
eine Besetzungsinversion (Maser-Effekt) zurückzuführen. Im Vergleich mit der LTE-
Lösung lässt sich die schon in Abschnitt 3.2.2 diskutierte Annahme ableiten, dass die
mit der LTE-Methode berechneten Besetzungszahlen in den optisch dicken Bereichen
der Scheibe sehr gut mit denen der FEP- und LVG-Methode vergleichbar sind. Aller-
dings ist offensichtlich, dass die LTE-Annahme in optisch dünnen Bereichen wie der
Scheibenoberfläche sowie bei höheren Rotationsübergängen nicht in der Lage ist, die
Besetzungszahlen zuverlässig zu bestimmen.
Im Anschluss der Berechnung der Besetzungszahlen werden die Linienspektren er-
zeugt. Dazu werden für jede Methode 81 räumlich aufgelöste Flusskarten berechnet
und die Flussdichte jeweils einer Geschwindigkeitskarte über die Fläche des Detek-
tors aufintegriert. Für diesen Test wird wieder angenommen, dass die Scheibe vom
Beobachter aus in Draufsicht erscheint. Aus diesem Grund hat das zugrunde liegen-
de Keplersche Geschwindigkeitsfeld keinen Einfluss auf die Spektren und die Breite
der Linien ist einzig durch die thermische und mikro-turbulente Verbreiterung gege-
ben (siehe auch Abschnitt 4.2.4).
Die resultierenden HCO+-Spektren des (4-3) Übergangs sind in Abbildung 5.11 dar-
gestellt. Um eine Vergleichbarkeit herzustellen, sind die mit dem URAN(IA)-Software-
paket berechneten Spektren ebenfalls in dem Diagramm enthalten. Zusätzlich ist die
Lösung der beschleunigten Monte-Carlo-Methode (ART) dargestellt (schwarz), die
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Abbildung 5.10 – Mit der LTE-, FEP- und LVG-Methode berechnete HCO+ Besetzungszahlen
für eine typische protoplanetare Scheibe mit vertikalem Temperaturgradienten. Dargestellt
ist die Anregungstemperatur (Formel 3.16) für ausgewählte mit ALMA beobachtbare HCO+-
Übergänge.
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in URAN(IA) implementiert ist. Diese Lösung kann als exakte Lösung des Problems
angesehen werden und dient daher als Referenz für die approximativen Methoden.
Alle Spektren sind auf den maximalen Wert der LTE-Lösung von URAN(IA) nor-
miert.
Festzustellen ist, dass URAN(IA) und Mol3D vergleichbare HCO+ (4-3) Spektren
mit marginalen Abweichungen von weniger als 1% produzieren. Wie in den Grund-
lagen in Abschnitt 3.2.2 angedeutet, überschätzt die LTE-Methode den Netto-Fluss
der Linie, während die FEP-Methode diesen unterschätzt. Die Spektren, die mit der
LVG-Methode berechnet wurden, liegen jeweils zwischen den Ergebnissen der oben
genannten Methoden und sind mit denen der ART-Methode sehr gut vergleichbar.
Auch ist die LTE-Methode nicht in der Lage die Abflachung der anderen Spektren
um die zentrale Wellenlänge (v = 0) zu reproduzieren. Diese lässt sich auf einen
Selbstabsorptionseffekt in den höheren Scheibenschichten aufgrund des vorliegen-
den Temperaturgradienten zurückführen.
In diesem vorliegenden Fall beträgt die Zeit zur Berechnung der Besetzungszahlen
mit der ART-Methode ca. eine Stunde. Die LVG- und FEP-Methoden benötigen nur
wenige Sekunden und die LTE-Methode schafft die Berechnung in weniger als einer
Sekunde.
Diese Ergebnisse stehen im Einklang mit der Studie von Pavlyuchenkov u. a. [2007],
welche approximative Methoden zur Berechnung der Besetzungszahlen im Kontext
protoplanetarer Scheiben miteinander vergleicht. Die wichtigste Erkenntnis ist, dass
die LVG-Methode für zirkumstellare Scheiben sehr gute Ergebnisse bei gleichzeitig
geringer Rechenzeit liefert, d. h. einen guten Kompromiss zwischen Geschwindigkeit
und Verlässlichkeit der Ergebnisse bietet.
Aus diesem Abschnitt ist festzuhalten, dass Mol3D in der Lage ist, die räumlich auf-
gelöste Linienemissionen und die zugehörigen Spektren einfacher sowie komplexer
Modelle protoplanetarer Scheiben verlässlich zu berechnen. Damit steht einer An-
wendung auf diesem Gebiet nichts im Weg.
5.5 technische details
Eine ausführliche Diskussion über die technischen Details von Mol3D würde an die-
ser Stelle über den Rahmen der Arbeit hinausgehen und ist in Abschnitt A im An-
hang einzusehen. Dort wird zum einen die Laufzeit zur Berechnung der Tempera-
turverteilung einer typischen protoplanetaren Scheibe mit der von MC3D benötigten
Laufzeit verglichen (Abschnitt A.3). Weiter wird die Effektivität der Parallelisierung
untersucht (Abschnitt A.4) sowie die Wahl des Zufallszahlengenerators diskutiert
(Abschnitt A.5).
5.6 bedeutung der entwicklung für diese arbeit
Die Entwicklung von Mol3D ist Hauptbestandteil dieser vorliegenden Arbeit.
Da Mol3D ein sehr breites Funktionsspektrum bietet und da es aufgrund des mo-
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Abbildung 5.11 – Vergleich des HCO+ (4-3) Spektrums für verschiedene Berechnungsmetho-
den der Besetzungszahlen. Durchgezogene Linien stehen für die Ergebnisse mit URAN(IA)
und Punkte markieren die Ergebnisse von Mol3D. Unterschiedliche Farben kennzeichnen die
Berechnungsmethoden. Beide Programme berechnen sehr vergleichbare Spektren (die Unter-
schiede sind geringer als 0.5%).
dularen Aufbaus sehr einfach zu erweitern ist, soll es in naher Zukunft MC3D für
verschiedenste Themen rund um den Strahlungstransport in protoplanetaren Schei-
ben ablösen bzw. ergänzen. Daher wurde Mol3D in enger Zusammenarbeit mit ak-
tuellen Studien entwickelt, um auftretende Probleme direkt erkennen und beheben
zu können. Diese Studien, die sich mit der Beobachtbarkeit von lokalen Strukturen
in protoplanetaren Scheiben mithilfe von Molekülübergängen beschäftigen, sind im
dritten Teil dieser Arbeit (Kapitel 6 und 7) dargestellt.
Somit steht der Arbeitsgruppe Stern- und Planetenentstehung in Kiel ein modernes,
leistungsfähiges und getestetes Programm zu Verfügung und ergänzt damit ideal
die vorhandene Software.
Auch weitere in Kiel entwickelte Strahlungstransportprogramme haben deutlich von
der Entwicklung und den Erfahrungen von Mol3D profitiert. So ist unter anderem
der in Mol3D verwendete Formalismus zur effizienten Berechnung der Staubtempe-
ratur, sowie der gesamte Algorithmus des Linien-Strahlungstransports in das Polaris-
Programm3 (Reissl u. a. eingereicht 2015) eingeflossen.
3 http://www1.astrophysik.uni-kiel.de/~polaris/
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N A C H W E I S V O N S C H E I B E N L Ü C K E N M I T H I L F E V O N
M O L E K Ü L L I N I E N
Die in diesem Kapitel vorgestellte Fallstudie basiert auf den Ergebnissen, die in der Arbeit
von Ober u. a. [2015] in der Fachzeitschrift Astronomy & Astrophysics publiziert sind.
Sie beantwortet die Frage, ob Lücken in protoplanetaren Scheiben mithilfe von Beobachtungen
von Moleküllinien identifiziert werden können und wenn ja, unter welchen Voraussetzungen
dies möglich ist.
6.1 einleitung und motivation
Heutzutage gilt es als erwiesen, dass Planeten in zirkumstellaren Scheiben um Vor-
Hauptreihensterne entstehen und sich dort entwickeln [siehe z. B. Mordasini u. a.
2010]. Ein Abriss der Entwicklungsgeschichte von der Sternentstehung bis hin zu
protoplanetaren Scheiben ist in Kapitel 2 dargestellt. Der Schwerpunkt dieser Studie
liegt auf den durch Planeten induzierten Strukturen (insbesondere Lücken1) sowie
deren Nachweis.
Während ihres Entstehungsprozesses beeinflussen die neu entstandenen Planeten
aufgrund ihres Gravitationspotentials die Scheibe [Goldreich und Tremaine 1980].
Es bilden sich charakteristische lokale und globale Strukturen wie Spiralarme, inne-
re Löcher oder Lücken aus. Die Beobachtung bzw. der Nachweis von solchen Struk-
turen erlaubt es daher indirekte Rückschlüsse über die Existenz von Planeten zu
ziehen. So können neue Erkenntnisse über die relevanten physikalischen Prozesse
der Planet-Scheibe-Wechselwirkung gewonnen werden.
Die Arbeiten von Wolf und D’Angelo [2005] und Ruge u. a. [2013] haben gezeigt,
dass es möglich ist Scheibenlücken im Kontinuum für verschiedenste protoplanetare
Scheiben und ALMA-Konfigurationen zu beobachten. Auch wurde in der weiter-
führenden Studie von Ruge u. a. [2014] untersucht, unter welchen Voraussetzungen
Lücken sowohl im Streu- als auch im Reemissionslicht beobachtbar sind.
Im Gegensatz zu diesen Kontinuumsstudien existieren so gut wie keine komple-
mentären Studien, die sich mit der Beobachtbarkeit von Scheibenlücken mit räum-
lich aufgelösten Moleküllinien beschäftigen. An dieser Stelle sei zum Beispiel die
Arbeit von Semenov u. a. [2008] erwähnt. In dieser theoretischen Arbeit wurde ge-
1 engl.: gaps
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zeigt, dass man anhand von räumlich aufgelösten HCO+-Linien Aussagen über die
Temperaturschichtung sowie die chemische Zusammensetzung der Scheiben ablei-
ten kann. Dutrey u. a. [2008] haben gezeigt, dass es mit spektroskopisch aufgelösten
aber räumlich unaufgelösten Beobachtungen möglich ist, die Ausdehnung des inne-
ren Rands der Scheiben einzuschränken. Dazu wurde die radiale Abhängigkeit des
Rotationsgeschwindigkeitsfelds ausgenutzt. Im Hinblick auf die Fertigstellung von
ALMA konnten Cleeves u. a. [2011] mithilfe von simulierten, räumlich aufgelösten
Moleküllinien (CO, H2CO2) zeigen, dass ALMA in der Lage sein wird, große innere
Löcher (R ∼ 45 AE) zu identifizieren. Dies konnte mittlerweile auch durch verschie-
dene weitere Arbeiten bestätigt werden. Zum Beispiel waren Casassus u. a. [2013b]
in der Lage in der ersten Beobachtungsphase von ALMA Linienemission im staub-
freien inneren Loch von HD 142527 nachzuweisen. Weiter wurde in der Studie auch
der Gasfluss über eine Scheibenlücke im Staub nachgewiesen, die den Autoren zu-
folge wahrscheinlich durch die Existenz eines eingebetteten Planeten hervorgerufen
wird. Dazu wurden die unterschiedlichen optischen Eigenschaften (insbesondere die
optische Tiefe) der beobachteten Moleküllinien ausgenutzt.
Leider lässt sich der Hauptmassenanteil von protoplanetaren Scheiben, kalter mole-
kularer Wasserstoff (H2), nur sehr schwierig direkt beobachten. Dies liegt hauptsäch-
lich an dem fehlenden elektrischen Dipolmoment (siehe Abschnitt 3.2.1). Daher müs-
sen Informationen über die Scheibendynamik, (Gas-)Temperatur, Dichte und chemi-
sche Zusammensetzung aus Beobachtungen anderer Moleküle mit niedrigerer An-
regungstemperatur abgeleitet werden. Hauptsächlich konzentrieren sich daher diese
Beobachtungen auf das Kohlenmonoxid (12C16O)-Molekül, welches niedrige Anre-
gungstemperaturen und hohe Häufigkeiten aufweist. Durch diese Beobachtungen
und die der zugehörigen CO-Isotopologe (z. B. 12C18O, 13C16O) konnten erstmals die
physikalischen Eigenschaften sowie die (vertikale) Gas-Temperaturstruktur von jun-
gen zirkumstellaren Scheiben vermessen werden [z. B. Piétu u. a. 2007]. Auch konn-
ten durch umfangreiche Studien weitere Moleküle wie HCO+, H2CO, CS, CN, und
HCN in den Scheiben um sonnenähnliche Sterne nachgewiesen werden [Kastner u. a.
1997; Öberg u. a. 2010; Thi u. a. 2004]. Kürzlich ist es Chapillon u. a. [2012a] gelun-
gen, das massereichere HC3N-Molekül in der Scheibe um die Sterne GO Tau und
MWC 480 mithilfe des IRAM- Großteleskops (Durchmesser 30 m) im Millimeter-
Wellenlängenbereich zu detektieren.
Mit ALMA wird es in Zukunft möglich sein, die molekulare Gaszusammensetzung
in den potenziellen Planetenentstehungsgebieten protoplanetarer Scheiben abzulei-
ten und zu studieren. Rosenfeld u. a. [2013]; de Gregorio-Monsalvo u. a. [2013] ha-
ben zum Beispiel durch räumlich aufgelöste Beobachtungen von HD 163296 zeigen
können, dass die CO-Emission nur aus einer schmalen Scheibenschicht2 mit einem
Öffnungswinkel von 15◦ von der Scheibenmittelebene stammt. Dies ist eine erste
Bestätigung der durch Simulationen vorhergesagten Schichtung der verschiedenen
Gasmoleküle. Weiter wurde erstmals, dank der bisher unerreichten Sensitivität die
ALMA bietet, auch zyklisches C3H2 in dieser Scheibe nachgewiesen [Qi u. a. 2013].
2 engl.: layer
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Unter anderem bietet es sich aufgrund seiner chemischen Eigenschaften als Nach-
weismolekül für die Wechselwirkung der Scheibe mit hochenergetischer Strahlung
(z. B. Röntgenstrahlung) an [Semenov und Wiebe 2011].
Die Identifikation von Lücken in protoplanetaren Scheiben mithilfe von Molekülbe-
obachtungen ist nicht in erster Linie dadurch motiviert, indirekt Planeten nachzuwei-
sen. Vielmehr sollen komplementäre Beobachtungen von Staub und Molekülen dabei
helfen, Aussagen über die Scheibenphysik durch Planet-Scheibe-Wechselwirkungen
treffen zu können. Zum Beispiel hängt die resultierende Struktur der Scheibenlücke,
welche durch Form und Tiefe in der Staub- und Gasverteilung definiert ist, nicht nur
von der Masse des Planeten und den Staubkorneigenschaften (z. B. Größe der Staub-
teilchen) ab. Vielmehr konnten Paardekooper und Mellema [2004] zeigen, dass die
Struktur der Lücke maßgeblich durch die Interaktion des Planeten mit der Gas- so-
wie der Staubscheibe hervorgerufen wird. So wird angenommen, dass große Staub-
körner (a > 150 µm) in der Lage sind sich vom Gas zu lösen und sich am Rand
der Lücke zu konzentrieren. Dies führt zu einer signifikanten Änderung des lokalen
Staub-zu-Gas-Verhältnisses.
Auch muss eine Scheibenlücke nicht zwangsweise in der Existenz eines eingebette-
ten Planeten begründet sein. So wurde in der Studie von Flock u. a. [2015] gezeigt,
dass MRI-Turbulenz alleine, ohne Annahme eines Planeten, ausreichend ist, um ei-
ne signifikante und möglicherweise beobachtbare Scheibenlücke zu erzeugen. Auf
der anderen Seite konnten Bruderer u. a. [2014] kürzlich CO-Emission aus dem in-
neren Loch der Staubscheibe um IRS 48 nachweisen. Sie schlußfolgerten, dass ein
massiver innerer Planet oder Brauner Zwerg für die innere Auflösung der Scheibe
verantwortlich ist. Weiter ist laut dieser Studie Photoevaporation oder Staubkorn-
wachstum alleine nicht ausreichend, um die Beoachtungen erklären zu können. Auf-
grund der Vielzahl unterschiedlicher Beobachtungen und theoretischer Vorhersagen
ist es daher unumgänglich durch komplementäre Beobachtungen des Staubs und des
Gases das Verständnis der vorherrschenden physikalischen Eigenschaften zu verifi-
zieren. Insbesondere das Verständnis über die Interaktion zwischen der Staub- und
Gaskomponente in den potenziellen Planetenentstehungsgebieten ist dabei von be-
sonderer Relevanz. Dieser Ansatz, das Studium der Planet-Scheibe-Wechselwirkung
durch Beobachtungen der Staub- und Gasverteilung, ist eine neue Herangehensweise
um Rückschlüsse über die Scheibenphysik zu ziehen und die theoretischen Vorher-
sagen zu überprüfen.
Als ein erster Schritt wird dazu in der hier vorgestellten Studie diskutiert, unter wel-
chen Voraussetzungen es möglich ist, Lücken in Scheiben mithilfe von räumlich und
spektral aufgelösten Moleküllinien nachzuweisen. Um dies zu realisieren wurde das
N-LTE Linien- und Staub-Strahlungstransportprogramm Mol3D entwickelt (siehe Ka-
pitel 4).
Die hier vorgestellte Studie basiert auf Dichte- und Geschwindigkeitsverteilungen,
die das Ergebnis von dreidimensionalen Hydrodynamik-Simulationen von protopla-
netaren Scheiben mit eingebettetem Planeten sind. Sie wurden mit dem PLUTO-
Programm [Mignone u. a. 2007] durchgeführt und in der Studie von Uribe u. a. [2011]
vorgestellt. Die Scheibentemperatur des Staubs wird im Anschluss konsistent mit
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Mol3D berechnet und die Geschwindigkeitskarten von insgesamt 32 Molekülüber-
gängen werden simuliert. Diese werden wiederum an den CASA3-Simulator [Petry
und CASA Development Team 2012] weitergeleitet, um realistische ALMA-Beobach-
tungen zu simulieren.
Zum Schluss werden die so erzeugten künstlichen Beobachtungsbilder ausgewertet,
indem nach von Planeten induzierten Lücken gesucht wird. Basierend auf den Ergeb-
nissen können so potenzielle zukünftige Beobachtungen mit ALMA von vergleichba-
ren protoplanetaren Scheiben vorbereitet werden. Dies ist unter anderem deshalb
möglich, da in dieser Studie nicht nur eine exemplarische Fallstudie [wie z. B. Clee-
ves u. a. 2011] durchgeführt wird, sondern ein großer Parameterraum betrachtet wird.
So wird unter anderem die Scheibenmasse, die Scheibenausdehnung sowie die Mole-
külzusammensetzung um zwei typische Vor-Hauptreihensterne (T Tauri, Herbig Ae)
variiert.
6.2 vorstellung des modells
In diesem Abschnitt wird das zugrunde liegende Scheibenmodell vorgestellt. Die
Ergebnisse von 3D Hydrodynamik-Simulationen werden an das zuvor entwickel-
te und getestete Strahlungstransportprogramm Mol3D übergeben, um die Molekül-
emission von verschiedenen Linienübergängen zu berechnen. Anschließend werden
aus den Geschwindigkeitskarten mithilfe des CASA-Simulators synthetische ALMA-
Beobachtungen erzeugt. Die einzelnen Schritte werden im Folgenden im Detail be-
schrieben.
6.2.1 3D Hydrodynamik-Simulationen
In der Vorbereitung auf diese Studie wurden Simulationen mit einer analytischen
Gasverteilung sowie einer scharfen radialsymmetrischen Scheibenlücke durchgeführt,
welche komplett vom Staub und Gas befreit war. Die Ergebnisse dieser Simulationen
erwiesen sich jedoch als unhaltbar. Der unrealistisch hohe Kontrast der Lücke zur
Umgebung führt dazu, dass die Scheibenlücke für die im Rahmen dieser Studie be-
trachteten Planet-Scheibe-Konfigurationen (vergleiche Abschnitt 6.2.2) in fast allen
Fällen detektierbar ist. Um die Lücke möglichst realistisch zu beschreiben und damit
zuverlässige Vorhersagen über deren Beobachtbarkeit ableiten zu können, sind da-
her physikalisch begründete Annahmen über die Massenverteilung innerhalb sowie
außerhalb der Lückenregion notwendig.
Aus diesem Grund wurde ein anderer Weg eingeschlagen und in dieser Studie die
Ergebnisse von 3D Hydrodynamik-Simulationen anstatt analytischer Modelle ver-
wendet. Diese Simulationen wurden mit dem in der Astrophysik weit verbreiteten
und bekannten PLUTO-Programm4 [Mignone u. a. 2007] durchgeführt. Dabei wurde
für die Zeitintegration ein Runge-Kutta-Löser zweiter Ordnung, für die räumliche
3 engl.: Common Astronomy Software Application, Version 4.2
4 http://plutocode.ph.unito.it/
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Integration ein TVD5-Löser zweiter Ordnung und für die Berechnung der Riemann-
Flüsse der eingebaute HLLC6-Löser verwendet. Der Aufbau der Simulationen wurde
ursprünglich in der Studie von Uribe u. a. [2011] präsentiert und die hier verwende-
ten Scheibenmodelle sind in der Studie von Ruge u. a. [2013] dargestellt, die sich
mit der Beobachtbarkeit von durch Planeten induzierten Lücken im Kontinuum be-
schäftigt. Betrachtet werden zwei komplementäre Scheibenmodelle. Zum einen eine
Scheibe mit einem eingebetteten Jupiter-ähnlichen Planeten (Massenverhältnis von
MPlanet/MStern = 0.001), welcher sich auf einer festen zirkularen Umlaufbahn befin-
det. Das zweite Scheibenmodell hat die gleichen physikalischen Eigenschaften. Aller-
dings ist in diesem Scheibenmodell kein eingebetteter Planet enthalten, welcher mit
der Scheibe wechselwirken könnte. Aus diesem Grund ergeben sich in der Simulati-
on auch keine vergleichbaren azimutalen Strukturen und daher dient dieses Modell
als (glattes) ungestörtes Referenzmodell.
Das Gitter wurde als sphärisch angenommen, wobei θ den Polarwinkel und φ den
Azimuthalwinkel beschreibt. Dabei wurde die vertikale Ausdehnung des Rechenge-
biets auf Werte von θ ∈ [pi/2 - 0.3, pi/2 +0.3] beschränkt, um die Berechnungen mit
dem PLUTO-Programm zu beschleunigen. Dies ist ausreichend, da dieser Winkel-
bereich bereits vier Druckskalenhöhen über der Scheibenmittelebene abdeckt und
die Scheibe in diesen Höhen kaum noch Masse aufweist. Für die Anfangsbedin-
gungen wurde angenommen, dass zum einen die Gasscheibe ein Sub-Keplersches-
Rotationsprofil aufweist und zum anderen, dass die Dichteverteilung ρ0 ∝ r−a sowie
die Schallgeschwindigkeit cs = c0(r sin θ)−b einem Potenzgesetz mit den jeweiligen
Exponenten a = 3/2 bzw. b = 0.5 folgen. Daher wird die initiale Dichteverteilung wie
folgt beschrieben7:
ρ(r, θ) = (r sin θ)−
3
2 · exp
(
sin θ− 1
c20
)
. (6.1)
Die Scheibe wird durch die lokale isotherme Zustandsgleichung beschrieben. Für
den Druck P gilt daher:
P = c2sρ. (6.2)
Das Verhältnis von Druckskalenhöhe h zu radialer Ausdehnung der Scheibe wird als
konstant angenommen, so dass gilt h = H/(r sin θ) = 0.07. Die Störung durch den
Planeten wird durch ein gedämpftes Gravitationspotential beschrieben, welches wie
folgt definiert ist:
Φ(r, θ) = −
GMp√
|~r− ~rp|2 + 2
. (6.3)
5 engl.: Total Variation Diminishing
6 Harten-Lax-van Leer-Contact
7 Anmerkung: In Gl. 6.1 beschreibt θ = pi/2 die Scheibenmittelebene. Dies ist auf die Definition der
sphärischen Koordinaten im PLUTO-Programm zurückzuführen (vgl. Tabelle 6.1).
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Programm θ [rad] φ [rad] Nr Nθ Nφ
PLUTO [pi/2− 0.3,pi/2+ 0.3] [0, 2pi] 256 128 256
Mol3D [0,pi] [0, 2pi] 100 66 128
Tabelle 6.1 – Vergleich der Gitterparameter der beiden Programme. Der originale Datensatz
der Hydrodynamik-Simulationen wurde reduziert, um die Daten effektiv mit Mol3D verar-
beiten zu können.
In dieser Gleichung beschreibt  einen Dämpfungsparameter, welcher als Teil des
Hill-Radius [Hill 1878] definiert ist
(
 = l · rp(Mp/(3MStern))1/3
)
, wobei l = 0.3 an-
genommen wurde.
Für die originale HD-Simulation der Scheibe wurde diese mit einem Innenrand von
2 AE sowie mit einem Außenrand von 9 AE aufgesetzt. Der Planet befindet sich
bei einer Entfernung von rp = 5 AE. Um Randeffekte zu reduzieren, wurden für
die Hydrodynamik-Simulationen Dämpfungszellen am Innen- und Außenrand ein-
geführt. Daher reicht der gesamte radiale Simulationsbereich effektiv von 1-10 AE.
Für den anschließenden dreidimensionalen Strahlungstransport müssen die Daten-
sätze auf die Gitterstruktur von Mol3D angepasst werden, die sich beispielsweise
in der Definition des Polarwinkels θ unterscheidet. Dazu werden zwei Zellen über
bzw. unter der simulierten Scheibe hinzugefügt, um den gesamten θ ∈ [0,pi]-Bereich
auszufüllen, der mit dem PLUTO-Programm nicht mitsimuliert wurde. Weiter wer-
den für die Strahlungstransportsimulationen jeweils zwei Zellen in jeder Richtung
zusammengeführt. Dies ist nötig, um die Anzahl der Zellen zu reduzieren und da-
mit die Speicherauslastung auf 18 des ursprünglich benötigten Speicherbedarfs zu
verringern8. Alle Gitterparameter der beiden Simulationen sind in Tabelle 6.1 zusam-
mengefasst.
6.2.2 Scheibenmodell
Die in Abschnitt 6.2.1 beschriebenen Hydrodynamik-Simulation basieren auf ska-
lenlosen Einheiten. Daher ist es möglich, lineare Skalierungsparameter einzuführen,
um die Scheibenmasse sowie die Ausdehnung der Scheibe (und damit auch die Brei-
te der Lücke) skalieren zu können, damit sie typischen protoplanetaren oder Über-
gangsscheiben entsprechen. An dieser Stelle sei kurz angemerkt, dass diese Skalie-
rung sicher nicht beliebig gewählt werden kann und die Scheibe je nach Kombina-
tion von Scheibenmasse und Ausdehnung andere physikalische Eigenschaften (z. B.
8 Anmerkung: Durch viele Optimierungen bei der Speicherauslastung wäre Mol3D mittlerweile ohne
Weiteres in der Lage, die gesamten Daten der HD-Simulationen zu verarbeiten. Vergleichsrechnungen
zeigen allerdings keine qualitativ abweichenden Ergebnisse.
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Abbildung 6.1 – Beispiel einer Hydrodynamik-Simulation mit eingebettetem Planeten (Mas-
senverhältnis von MPlanet/MStern = 0.001) und einem Skalierungsfaktor von k = 16. Darge-
stellt sind die Schnitte durch die xy- bzw. xz-Ebene und die Dichte ist logarithmisch durch
die Farbskala gegeben. Durch die Präsenz des Planeten hat sich eine prominente Lücke aus-
gebildet (siehe linkes Bild). Allerdings sind die oberen Schichten der Scheibe kaum durch
den Planeten beeinflusst (rechtes Bild).
Selbstgravitation) aufweist, die im Rahmen der Hydrodynamik nicht berücksichtigt
wurden.
Scheibendimension
Um den Innen- bzw. Außenrand der Scheibe skalieren zu können, wird der linea-
re Skalierungsparameter k ∈ [7, .., 25] definiert. Daher kann der Scheibeninnenrand
Werte von Rinnen = k · 2 AE (also Rinnen ∈ [14, ..., 50 AE]) sowie der Scheibenaußen-
rand Werte von Raußen = k · 9 AE (folglich Raußen ∈ [63, ..., 225 AE]) annehmen. Diese
unterschiedlichen Scheibenausdehnungen sind daher in der Lage, verschiedene Sta-
dien von zirkumstellaren Scheiben abzubilden, angefangen bei jungen kompakten
protoplanetaren Scheiben bis zu weiter entwickelten Übergangs- und Trümmerschei-
ben mit großen inneren Löchern.
In der Abbildung 6.1 ist beispielsweise eine Dichteverteilung der Hydrodynamik-
Simulation mit einem Skalierungsfaktor k = 16 dargestellt. Der eingebettete Jupiter-
ähnliche Planet befindet sich auf einem zirkularen Orbit in einem Abstand von 80 AE.
Die Scheibe reicht von Rinnen = 32 AE bis Raußen = 144 AE. Deutlich können charakte-
ristische Strukturen aufgrund der Wechselwirkung zwischen dem Planeten und der
Scheibe ausgemacht werden. Die auffälligste Struktur ist die deutliche Lücke, die
sich in einer Entfernung von 68-92 AE befindet.
Betrachtet man die vertikale Scheibenstruktur (Abbildung 6.1, rechts), so erkennt
man deutlich, dass der Planet nur die innersten Schichten, also die Scheibenmittele-
bene entlang seiner Bahn, penetriert. Auf die Oberfläche der Scheibe hat der Planet
nur einen relativ geringen Einfluss. Dieser Effekt wurde in der Einleitung zu dieser
Studie schon angesprochen und zeigt eindrucksvoll, dass ein eingebetteter Planet die
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Scheibe eben nicht in eine innere und äußere Scheibe teilt, sondern quasi nur einen
Tunnel erzeugt. Des Weiteren kann man auf der linken Seite von Abbildung 6.1, wel-
che die Scheibenmittelebene darstellt, deutlich einen Spiralarm erkennen, der sich
von der äußeren Scheibe am Planeten vorbei in die innere Scheibe fortsetzt. Aller-
dings ist auch diese Struktur am ausgeprägtesten in der Scheibenmittelebene. In der
Oberfläche der Scheibe ist kaum eine Veränderung in der Dichtestruktur aufgrund
des Spiralarms auszumachen.
Scheibenmasse
Diese Studie hat zum Ziel ein breites Spektrum an möglichen zirkumstellaren Schei-
ben abzudecken. Aus diesem Grund wird neben der Ausdehnung der Scheibe auch
deren Masse skaliert. Zu diesem Zweck werden Scheibenmassen von 2.67 · 10−1 M
bis 2.67 · 10−5 M gewählt. Dieser Massenbereich ist ein Ergebnis diverser Beobach-
tungen im (Sub-)Millimeter-Wellenlängenbereich, die in den Arbeiten von Andrews
u. a. [2010, 2011] präsentiert sind und deckt massereiche protoplanetare Scheiben
sowie Übergangsscheiben ab.
Staub- und Sterneigenschaften
Die Beobachtbarkeit von Scheibenlücken in der Staubreemission wurde in der voran-
gegangenen Arbeit von Ruge u. a. [2013] diskutiert. In dieser Arbeit wird der Staub
zur konsistenten Beschreibung des Modells mitbehandelt. Dabei wird angenommen,
dass der Staub aus einer Mischung von 62.5% astronomischen Silikaten sowie 37.5%
Graphit besteht [Weingartner und Draine 2001] und sich die Staubkörner durch Voll-
kugeln beschreiben lassen. Die Größenverteilung folgt den Erkenntnissen von Dohna-
nyi [1969] und wird mit dem folgenden Potenzgesetz beschrieben:
n(a) ∼ a−3.5. (6.4)
Der kleinste Staubkornradius wird zu amin = 5 nm und der maximale Staubkornradi-
us mit amax = 250 nm angenommen. Diese Werte gehen auf die Modellierungen zum
Parameter T Tauri Herbig Ae
TStern [K] 4000 9500
RStern [R] 2 2.48
MStern [M] 0.7 2.5
LStern [L] 0.92 43
Tabelle 6.2 – Eigenschaften der betrachte-
ten Vor-Hauptreihensterne
interstellaren Medium zurück [Mathis u. a.
1977]. Eine detailliertere Ausführung zu
dem benutzten Staubmodell findet sich in
Kapitel 3.3.
Der Staub wird vom zentralen Stern geheizt.
Im Rahmen dieser Studie werden zwei typi-
sche, junge Sterne (T Tauri und Herbig Ae)
betrachtet. Die wichtigsten Parameter der
Sterne sind in Tabelle 6.2 zusammengefasst.
Verteilung der betrachteten Moleküle
In diesem Abschnitt wird auf die Verteilung der jeweiligen Moleküle eingegangen.
Es wird angenommen, dass das Massenverhältnis von Gas zu Staub 100 : 1 beträgt
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und Gas und Staub perfekt aneinander koppeln.
Parameter Wert(e)
Rinnen [AE] 14 - 50
Raußen [AE] 63 - 225
MScheibe [M] 2.67 · 10−1,−2,...,−5
ρStaub [g/cm3] 2.5
amin [µm] 0.5
amax [µm] 250
vturb [m/s] 100
∆v [m/s] 50
Inklination [◦] 0, 10
Entfernung [pc] 140
Beobachtungszeit [h] 3
max. Basislinien [km] 0.7 - 16.3
Tabelle 6.3 – Parameterraum der betrachteten
Scheibenmodelle zur Beobachtbarkeit von Schei-
benlücken durch Linienbeobachtungen
Über die räumliche Verteilung der
verschiedenen Molekül-Spezien rela-
tiv zu einander ist bis heute rela-
tiv wenig bekannt. Die wenigen Er-
kenntnisse beruhen zum einen auf
Beobachtungen mit begrenzter räum-
licher Auflösung oder numerischen
Simulationen und sind teilweise
kontrovers. Beispielsweise konnten
Beobachtungen Kohlenstoffmonoxid-
Emission aus den kalten Bereichen (T
∼< 20 K) von protoplanetaren Schei-
ben nachweisen [Dartois u. a. 2003;
Goto u. a. 2012], in denen CO eigent-
lich ausgefroren und demnach nicht
beobachtbar sein sollte.
Aikawa und Nomura [2006] und Se-
menov u. a. [2006] brachten einen
möglichen Ausweg ins Spiel. Sie
postulierten, dass die CO-Häufigkeit
in der Scheibenmittelebene aufgrund
von vertikalen und radialen Durchmi-
schungen deutlich höher sein könnte
als bisher angenommen.
Dieser Idee folgend erstellten Hersant u. a. [2009] Simulationen zur chemischen Ent-
wicklung von protoplanetaren Scheiben. Sie verglichen Modelle mit und ohne turbu-
lente Mischungen sowie CO-Photodesorption. Allerdings ist auch die resultierende
CO-Säulendichte dieser Modelle nicht mit den zur Verfügung stehenden Beobachtun-
gen in Einklang zu bringen. Cleeves u. a. [2011] argumentierten, dass Scheibenlücken
besser durch Röntgenstrahlung von der direkten Sternstrahlung geheizt werden kön-
nen. Die dadurch erhöhte Temperatur führt dazu, dass Kohlenstoffmonoxid nicht auf
den Staubkörnern ausgefroren ist und daher aufgrund des höheren Kontrasts poten-
ziell eine bessere Beobachtbarkeit der Lücke ermöglicht.
Da die Debatte zu diesem Thema noch immer andauert und keine eindeutigen Er-
kenntnisse vorliegen, wird in dieser Studie angenommen, dass die relativen Mole-
külhäufigkeiten im Vergleich zu molekularem Wasserstoff in einem konstanten Ver-
hältnis zueinander stehen. Die angenommenen Häufigkeiten gehen auf die in der
Studie von Pavlyuchenkov u. a. [2007] präsentierten Werte zurück. Sie wurden mit
einem chemischen Gas-Staub-Modell berechnet, welches die Oberflächenreaktionen
mit einschließt. Diese basieren auf der UMIST 95-Datenbank [Millar u. a. 1997] für
Gas-Phasen-Reaktionen. Dieser Ansatz erlaubt es, das Modell einfach zu halten und
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reduziert die komplexe Auswertung der Ergebnisse, ohne die qualitativen Aussagen
zu beeinflussen (vgl. hierzu auch die Erkenntnisse in Kapitel 7 zu diesem Thema).
Der Linienstrahlungstransport
Die Besetzungszahlen werden mit der LVG-Methode (siehe Abschnitt 3.2.2) berech-
net, welche sich für den Linienstrahlungstransport in protoplanetaren Scheiben be-
währt hat. Basierend auf diesen Ergebnissen werden anschließend Geschwindigkeits-
karten und Spektren für jede betrachtete Scheibenkonfiguration berechnet. Die Schei-
be befindet sich in perfekter Kepler-Rotation. Die turbulente Geschwindigkeit (siehe
Abschnitt 4.2.4) wird für alle Modelle fest zu vturb = 100 m/s gesetzt. Dies ist ein
Ergebnis früherer Linienbeobachtungen [z. B. Piétu u. a. 2007; Chapillon u. a. 2012a].
Die Frequenz-Auflösung wird zu 50 m/s festgesetzt. Für alle Modelle mit 10◦ In-
klination werden 141 und für die Karten in Draufsicht 71 Geschwindigkeitskarten
berechnet. Der gesamte Parameterraum ist in Tabelle 6.3 zusammengefasst.
6.3 ergebnisse
6.3.1 Ideale Linienkarten
In diesem Abschnitt werden zunächst die Auswirkungen der durch Planeten her-
vorgerufenen Störungen in der Gas- und Staubverteilung zirkumstellarer Scheiben
auf die idealen Geschwindigkeitskarten präsentiert. Nach einer Diskussion der ein-
zelnen Effekte wird in Abschnitt 6.3.4 gezeigt, unter welchen Bedingungen sich die-
se Strukturen, insbesondere die Scheibenlücken, mit ALMA beobachten lassen. Um
quantitative Aussagen über die Beobachtbarkeit der Lücken zu ermöglichen, wird
im Folgenden der Begriff Tiefe der Lücke als der Kontrast der Flussdichten innerhalb
der Lücke zu ihrem Rand definiert.
Optischer Tiefeneffekt
Zu Beginn der Diskussion dieses Effekts werden die idealen Geschwindigkeitskarten
des 12C16O (3-2) Übergangs betrachtet, mit dem T Tauri-Stern als Strahlungsquelle.
Die Scheibe hat eine Masse von 2.67 · 10−5 M [z. B. HD 166191, Coka Tau/4; Kenne-
dy u. a. 2014; Forrest u. a. 2004; D’Alessio u. a. 2005], welche am unteren Ende typi-
scher Scheibenmassen der hier betrachteten Objekte einzuordnen ist. Ihr Innenrand
hat einen Radius von 32 AE und der Außenradius beträgt 144 AE, wobei sich der Or-
bit des eingebetteten Planeten bei ∼ 80 AE befindet. Die Scheibenlücke hat eine Breite
von ca. 12 AE. Die Inklination der Scheibe zum Beobachter beträgt 0◦. Die Scheibe
erscheint also in Draufsicht. Unter diesem Beobachtungswinkel erscheint die Lücke
in der betrachtete CO-Linienemission als ein symmetrischer Ring, der sich über die
verschiedenen Geschwindigkeitskarten nicht verändert. Dies liegt daran, dass die Li-
nienbreite bei dieser Konfiguration nur durch die thermische und mikro-turbulente
Geschwindigkeit gegeben ist, da unter der Annahme perfekter Kepler-Rotation kei-
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ne zusätzliche Geschwindigkeitskomponente in Richtung des Beobachters existiert
(siehe Abbildung 6.2; weitere Details siehe Abschnitt 3.2).
Es zeigt sich jedoch, dass der Kontrast zwischen der Lücke und seiner Kante nicht
konstant über alle Geschwindigkeitskanäle ist. Die Tiefe der Lücke variiert mit der
optischen Tiefe des gewählten Linienübergangs. Allerdings stellt sich für die hier
vorgestellten Scheibenmodelle heraus, dass der 12C16O (3-2) Übergang in der Lini-
enmitte auch für die masseärmsten Scheiben optisch dick ist. Aus diesem Grund ist
die τ = 1-Oberfläche, die Tiefe der Scheibe, die effektiv beobachtet werden kann,
abhängig vom Geschwindigkeitskanal. Daher kann in den Linienflügeln tiefer in die
Scheibe hineingeschaut werden als in der Linienmitte (bei einer Geschwindigkeit
von v = 0 m/s). Als Konsequenz ergibt sich, dass für dieses Modell die Lücke am
besten bei Geschwindigkeiten von ± 300 m/s zu beobachten ist. In der Linienmitte
ist die Scheibe so optisch dick, dass die Linienemission, die beobachtet werden kann,
nur aus den obersten Schichten der Scheibe stammt und die unterliegenden Bereiche
überdeckt.
Wie schon zu Beginn dieser Studie (vgl. Abschnitt 6.2.1) kurz angerissen wurde, sind
als Ergebnis der Hydrodynamik-Simulationen die obersten Schichten der Scheibe
nur minimal durch den Einfluss des Planeten gestört. Konsequenterweise ist selbst
bei massearmen Scheiben die Lücke in der Linienmitte durch die optisch dicke Ober-
fläche des betrachteten 12C16O (3-2) Übergangs der Scheibe verdeckt. In Analogie
sind auch weitere Signaturen der Planet-Scheibe-Interaktion, wie z. B. der stark aus-
geprägte Spiralarm des äußeren Scheibenbereichs, am besten in den Linienflügeln
zu erkennen (in diesem Fall: v = ± 400 m/s).
Im zweiten Schritt wird die optische Tiefe des Modells weiter angehoben, indem
die Scheibenmasse um zwei Größenordnungen erhöht wird (m. a. W. 2.67 · 10−3 M).
Diese Scheibenkonfiguration (Scheibenmasse und -ausdehnung) steht exemplarisch
für eine typische protoplanetare Scheibe. Es zeigt sich (siehe Abbildung 6.3), dass
die Lücke in den Geschwindigkeitskarten kaum noch nachweisbar ist. Die Linie ist
selbst in den Linienflügeln optisch dick und nur die ungestörte Scheibenoberfläche
über der Lücke kann beobachtet werden. Daher erscheint die Scheibe in der Linien-
emission glatt und ungestört, ohne eindeutige Hinweise auf eine mögliche Planet-
Scheibe-Interaktion.
Eine bedeutende Erkenntnis dieser Studie ist, dass dieser Effekt ein grundlegendes
Problem bei der Beobachtung mit 12C16O darstellt. Insbesondere dann, wenn Struk-
turen nachgewiesen werden sollen, die sich nahe der Scheibenmittelebene befinden.
Aus diesem Grund ist der 12C16O (3-2) Übergang kein geeigneter Indikator für Schei-
benlücken typischer protoplanetarer Scheiben. Für diesen Fall müssen bei ähnlicher
Wellenlänge andere Moleküle bzw. Isotopologe mit geringerer relativer Häufigkeit,
betrachtet werden, die es erlauben, tiefer gelegene Scheibenschichten zu beobachten.
Veranschaulicht wird dies auf Grundlage des 12C18O (3-2) Übergangs (Abb. 6.4). Auf-
grund der geringen Häufigkeit dieses Kohlenstoffmonoxid-Isotopologs ist diese Li-
nie optisch weniger dick und die Emission stammt somit aus tiefer gelegenen Schich-
ten der Scheibe. Die benötigten Anregungsenergien der niedrigen Energieniveaus
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Abbildung 6.2 – Ideale 12C16O (3-2) Geschwindigkeitskarten eines Scheibenmodells in
Draufsicht um einen T Tauri-Stern mit eingebettetem Jupiter-ähnlichen Planeten. Die Schei-
benmasse beträgt 2.67 · 10−5 M und der Außenrand der Scheibe 144 AE. Die Lücke ist
deutlich zu erkennen, besonders in den Linienflügeln. Auch der markante Spiralarm kann
bei v = ± 400 m/s identifiziert werden.
dieses Moleküls sind sehr ähnlich zum 12C16O-Molekül. Es kann daher in guter Nä-
herung davon ausgegangen werden, dass sich beide Molekülspezien nur durch ihre
relativen Häufigkeiten unterscheiden. Es zeigt sich, dass aus diesem Grund die Lücke
desselben Scheibenmodells im Gegensatz zur optisch dicken 12C16O-Linie deutlich
zu detektieren ist.
Die massereichsten Scheiben (2.67 · 10−1 M), die im Rahmen dieser Studie unter-
sucht wurden, zeigen keinerlei Anzeichen von Lücken in den hier betrachteten Li-
nienübergängen (siehe Tabelle 6.4). Daher ist es aus den oben dargelegten Gründen
für eine spezifische Molekülbeobachtung, mit dem Ziel durch Planeten induzierte
Scheibenlücken zu entdecken, sinnvoll, die optische Dicke der Scheibe abzuschätzen
(zum Beispiel aus ihrer aus Kontinuum-Beobachtungen abgeleiteten Masse), um das
passende Molekül und den passenden Übergang auszuwählen.
Inklination der Scheibe
Im Gegensatz zum idealen Modell ohne Inklination der Scheibe ist in Abbildung
6.5 die Geschwindigkeitskarte einer Scheibe mit einer geringen Inklination von 10◦
dargestellt. Negative Geschwindigkeiten (obere linke Ecke) gehören zu Bereichen
der Scheibe, die sich auf den Beobachter zu bewegen, Bereiche mit positiven Ge-
schwindigkeiten (unten rechts) bewegen sich vom Betrachter weg. Lücken in geneig-
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Molekül Übergang Frequenz ALMA Häufigkeit Sensitivität σ PWV
[GHz] Band N/N(H) [mJy] [mm]
(1-0) 115.27 3 7.46 5.2
(2-1) 230.54 6 3.14 1.3
12C16O (3-2) 345.80 7 1 · 10−4 4.12 0.66
(4-3) 461.04 8 11.66 0.47
(6-5) 691.47 9 38.02 0.47
(1-0) 109.78 3 3.68 2.7
(2-1) 219.56 6 3.11 1.3
12C18O (3-2) 329.33 7 2 · 10−7 6.2 0.66
(4-3) 439.09 8 61.96 0.47
(6-5) 658.55 9 38.66 0.47
(1-0) 89.19 3 3.87 5.2
(3-2) 267.56 6 3.04 0.91
HCO+ (4-3) 356.73 7 1 · 10−8 4.63 0.66
(5-4) 445.90 8 1087.7 0.47
(7-6) 624.21 9 137.81 0.47
(8-7) 713.34 9 112.10 0.47
(1-0) 88.63 3 3.89 5.2
(3-2) 265.89 6 2.97 0.91
HCN (4-3) 354.51 7 1 · 10−9 4.48 0.66
(5-4) 443.12 8 46.78 0.47
(7-6) 620.30 9 4.89 · 105 0.47
(8-7) 708.88 9 59.91 0.47
(2-1) 97.98 3 3.38 2.7
(3-2) 146.97 4 3.17 1.8
(5-4) 244.94 6 2.9 0.91
(6-5) 293.91 7 3.82 0.91
CS (7-6) 342.88 7 1 · 10−8 4.12 0.66
(8-7) 391.85 8 9.77 0.47
(9-8) 440.80 8 27.2 0.47
(10-9) 489.75 8 32.11 0.47
(13-12) 636.53 9 35.96 0.47
(14-13) 685.44 9 33.13 0.47
Tabelle 6.4 – Eigenschaften der in dieser Studie betrachteten Molekülübergänge. Die Sensiti-
vität und das Niederschlagswasser (PWV) ergeben sich aus dem ALMA Sensitivity Calculator
(Version: April 2015) für eine dreistündige Beobachtung mit 50 Einzelantennen (12 m Durch-
messer).
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Abbildung 6.3 – Ideale 12C16O (3-2) Geschwindigkeitskarten eines Scheibenmodells in
Draufsicht um einen T Tauri-Stern mit eingebettetem Jupiter-ähnlichen Planeten. Die Schei-
benmasse beträgt 2.67 · 10−3 M und der Außenrand der Scheibe 144 AE. Aufgrund der
optischen Tiefe kommt die Linienemission nur aus den obersten Scheibenschichten, daher ist
die Scheibenlücke kaum sichtbar. Nichtsdestotrotz ist die Flussdichte vergleichbar mit dem
Modell 100-fach geringerer Scheibenmasse (Abb. 6.2).
ten Scheiben, und somit der Großteil potenzieller Ziele, werden sichtbar.
Aufgrund der Neigung der Scheibe hat das globale Rotationsfeld einen signifikan-
ten Einfluss auf die Linienemission und erzeugt aufgrund des Doppler-Effekts das
typische Linienmuster rotierender (zirkumstellarer) Scheiben (vgl. auch Abb. 5.9 in
Abschnitt 5.4.1). Aus diesem Grund sind nur Ausschnitte der Lücke sichtbar und sie
erscheint nicht als symmetrischer Ring wie im Fall der Staubreemission. Da das Gas
im Bereich vor und hinter der Lücke entlang der Sichtlinie zum Beobachter einen
großen Bereich von projizierten Geschwindigkeiten ( vturb) abdeckt, wird diese
aufgrund der Doppler-verschobenen Beiträge der Linie maskiert. Dieser Effekt ist in
Abbildung 6.6 dargestellt und wird kurz detaillierter beleuchtet.
Das zugrunde liegende Scheibenmodell (Abb. 6.6, links) hat einen Außenradius von
117 AE und der Planet befindet sich bei 65 AE. Aufgrund der Inklination von 10◦
ist die Linie signifikant Doppler-verschoben. Die Geschwindigkeitskarte zeigt eine
Lücke in der Orbitalregion des Planeten. Allerdings ist dies kein eindeutiges Anzei-
chen für eine Lücke. Aufgrund der projizierten Geschwindigkeit auf dem Sichtstrahl
des Beobachters zeigt das ungestörte Scheibenmodell (siehe Abbildung 6.6, rechts)
ebenfalls ein markantes lokales Minimum in derselben Scheibenregion. Demzufol-
ge verdeckt das Emissionsmuster aufgrund des Einfluss des Geschwindigkeitsfelds
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Abbildung 6.4 – Ideale 12C18O (3-2) Geschwindigkeitskarten eines Scheibenmodells in
Draufsicht um einen T Tauri-Stern mit eingebettetem Jupiter-ähnlichen Planeten. Die Schei-
benmasse beträgt 2.67 · 10−3 M und der Außenrand der Scheibe 144 AE. Aufgrund der ge-
ringen Häufigkeit dieses Kohlenstoffmonoxid-Isotopologs ist die Lücke, im Gegensatz zum
optisch dicken 12C16O Übergang (vgl. Abb. 6.2), deutlich zu erkennen.
effektiv die Lücke und behindert insbesondere für optisch dünne Linien eine ein-
deutige Identifikation der Scheibenlücke. Eine mögliche Lösung ist es, stattdessen
die über die Geschwindigkeit integrierten Flusskarten zur Lückendetektion zu ver-
wenden (vgl. Abildung 6.7). Für geringe Scheiben-Inklinationen weichen diese Fluss-
karten kaum von denen der Scheiben ab, die in Draufsicht erscheinen. Es zeigt sich,
dass die Abweichung zwischen beiden Fällen für die in dieser Studie betrachtete ge-
ringe Inklination von 10◦ weniger als 5% beträgt. Die Geschwindigkeitsintegration
hat weiter den Vorteil, dass das Muster verschwindet und die Lücke leicht zu iden-
tifizieren ist. Dennoch geht durch diese Methode die Geschwindigkeitsabhängigkeit
der Lückentiefe verloren. Daher sind die Geschwindigkeits-integrierten Karten durch
den Linienfluss im Linienzentrum dominiert, welcher im Fall optisch dicker Linien
nur aus den obersten Scheibenregionen kommt.
Einfluss des Zentralsterns
In der folgenden Diskussion wird der Herbig Ae-Stern als zentrale Strahlungsquelle
angenommen und seine Auswirkungen auf die Detektierbarkeit von Scheibenlücken
mithilfe von Moleküllinien diskutiert. Da die Scheibentemperatur im Vergleich zu
der vom T Tauri-Stern aufgrund der ∼ 45-fachen Leuchtkraft deutlich höher ist, sind
höhere Energieniveaus der Moleküle angeregt. Die Linienstrahlung aus den äuße-
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Abbildung 6.5 – Ideale 12C16O (3-2) Geschwindigkeitskarten eines Scheibenmodells um
einen T Tauri-Stern mit eingebettetem Jupiter-ähnlichen Planeten bei einer Scheibeninkli-
nation von 10◦. Die Scheibenmasse beträgt 2.67 · 10−5 M und der Außenrand der Scheibe
144 AE. Aufgrund der Scheibeninklination und der Doppler-verschobenen Linienemission
erscheint die Scheibenlücke nicht als symmetrischer Ring wie im Fall der Kontinuumsstrah-
lung.
ren Scheibenbereichen nimmt zu, da aufgrund der heißeren Scheiben eine größere
Anzahl von Molekülen ausreichend auf die relevanten Energieniveaus für die hier
diskutierten Übergänge angeregt ist. Im Gegensatz zu der Situation in den äußeren
Scheibenbereichen bewirkt die höhere Temperatur im Innersten der Scheibe, dass
höhere Anregungszustände erreicht werden können, woraus konsequenterweise ei-
ne Depopulation der niedrigen Energieniveaus folgt. Dies ist gleichbedeutend damit,
dass die niedrigen Linienübergänge, die in dieser Studie betrachtet werden, einen
geringeren Fluss aus diesen innersten Scheibenregionen aufweisen, was im ersten
Moment wenig intuitiv erscheint.
Des Weiteren ist die Masse des Herbig Ae-Sterns ca. 3.5mal höher als die des T Tauri-
Sterns, was eine höhere Kepler-Geschwindigkeit in einer vorgegebenen radialen Di-
stanz vom Zentralstern nach sich zieht. Daraus ergibt sich für inklinierte Scheiben
eine deutlich höhere Linienbreite der Doppler-verschobenen Linie als im Falle des
T Tauri-Sterns. Folglich erscheinen, bei einem bestimmten Geschwindigkeitskanal
(Bandbreiten von ∆v = 50 m/s in dieser Studie), die Bereiche der Scheibe mit den
dem Kanal entsprechenden Geschwindigkeiten präzise und klar definiert (vgl. Ab-
bildung 6.8). Somit können, unter der Annahme derselben Scheiben für beide Vor-
Hauptreihensterne, individuelle Scheibenregionen im Falle des massiveren Zentral-
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Abbildung 6.6 – Ideale HCO+ (4-3) Geschwindigkeitskarten bei v = 150 m/s. Beide Scheiben
weisen eine Inklination zum Beobachter von 10◦ auf. Die räumlich aufgelösten Linienemissio-
nen des gestörten (links) und ungestörten (rechts) Scheibenmodells weisen ähnliche Muster
auf, die nicht eindeutig die Existenz einer Scheibenlücke beweisen.
sterns besser untersucht werden. Dies wiederum erhöht die Wahrscheinlichkeit eine
Lücke zu entdecken. Dieser Effekt ist ein direktes Ergebnis aus der Abhängigkeit der
Linienbreite von der kinetischen Temperatur (Gl. 4.18).
6.3.2 Algorithmus zur Nachweisbarkeit von Scheibenlücken
Im Folgenden folgt eine quantitative Auswertung, unter welchen Bedingungen sich
Scheibenlücken in Moleküllinien nachweisen lassen. Dies umfasst die Scheibenmas-
se, Scheibenausdehnung, Wahl des Moleküls und Übergangs sowie den Einfluss der
zentralen Strahlungsquelle. Dazu wird das Verfahren eine Lücke zu identifizieren
und ihre Tiefe aus den einzelnen Geschwindigkeitskarten abzuleiten vorgestellt und
beschrieben.
Die Vorgehensweise folgt im Ansatz derjenigen Prozedur, die in der Studie von Ruge
u. a. [2013] für die Staubemission veröffentlicht ist.
Der Kontrast zwischen innerem bzw. äußerem Rand der Lücke sowie der Lücke
selbst, wird mithilfe radialer Schnitte durch die simulierten Geschwindigkeitskarten
abgeleitet. Die Bestimmung der Lückentiefe ist in Abbildung 6.9 illustriert. Um die
Wahrscheinlichkeit einer fälschlichen Lückendetektion (z. B. ein lokales Minimum in
der Flussdichte, hervorgerufen durch den in Abschnitt 6.3.1 diskutierten Inklinati-
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Abbildung 6.7 – 12C16O (3-2) Geschwindigkeits-integrierte Flussdichte der Geschwindig-
keitskarte aus Abb. 6.5. Aufgrund der Integration ist der Einfluss und damit das Muster des
zugrunde liegenden Geschwindigkeitsfelds verschwunden.
onseffekt) zu minimieren, werden in der Analyse 64 unabhängige, radiale Schnitte
berücksichtigt. Damit die Lücke in einer einzelnen Geschwindigkeitskarte als ein-
deutig detektiert gilt, muss in mehr als der Hälfte aller Schnitte eine Lücke in der
Orbitalregion des Planeten nachweisbar sein. Sind es weniger, so wird weiter ge-
prüft, ob die Schnitte, in denen eine potenzielle Lücke gefunden wurde, aufeinander
folgen. Dies ist insbesondere im Fall der inklinierten Scheiben notwendig. Ist eine
Lücke detektiert, so wird die größte gemessene Tiefe der einzelnen Schnitte als ge-
suchte Lückentiefe angenommen.
Der beschriebene Algorithmus wurde erfolgreich an den ungestörten Referenzmo-
dellen getestet, um zu verifizieren, dass keine Substruktur der Linienemission fälsch-
licherweise als Lücke identifiziert wird. Allerdings muss an dieser Stelle betont wer-
den, dass in dieser Studie ein außergewöhnlich großer Parameterraum betrachtet
wird und ein extrem generalisierter Algorithmus notwendig ist, der alle Modelle ana-
lysiert. Als Konsequenz kann es sein, dass für einzelne reelle Beobachtungen bessere
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Abbildung 6.8 – Ideale 12C16O (3-2) Geschwindigkeitskarten eines Scheibenmodells um
einen Herbig Ae-Stern mit eingebettetem Jupiter-ähnlichen Planeten bei einer Scheibeninkli-
nation von 10◦. Die Scheibenmasse beträgt 2.67 · 10−5 M und der Außenrand der Scheibe
144 AE.
Ergebnisse erzielt werden, wenn der Algorithmus an die spezielle Beobachtung an-
gepasst wird. Dabei sollte beispielsweise eine individuelle Anpassung zur Kompen-
sation des Hintergrundrauschens oder der spärlichen uv-Abdeckung durchgeführt
werden, da beide Effekte zu asymmetrischen Strukturen führen, die ein Algorithmus
fälschlicherweise als echte Strukturen identifiziert.
6.3.3 Übersichtskarten im idealen Fall
In diesem Abschnitt wird die Machbarkeit, Scheibenlücken durch die Beobachtung
ausgewählter Moleküllinien zu identifizieren, für alle betrachteten Scheibenkonfigu-
rationen (siehe Tabelle 6.3) zusammengefasst. Dazu wird die Lückentiefe für alle 32
angenommenen Übergänge mithilfe des oben beschriebenen Algorithmus in den ein-
zelnen, idealen Geschwindigkeitskarten bestimmt. Für jeden Übergang wird ebenso
das erwartete Hintergrundrauschen (σ) mit dem ALMA Sensitivity Calculator (vgl. Ab-
schnitt 6.3.4.1 und Tabelle 6.4) berechnet. Aufgrund der atmosphärischen Transmissi-
on steigt σ in erster Näherung mit der Frequenz an. Für kürzere Wellenlängen oder
analog höhere Molekülübergänge führt dies zu einer Verringerung des Signal-zu-
Rausch-Verhältnisses. Um diesen Effekt zu berücksichtigen, wird für jeden in dieser
Studie betrachteten Linienübergang die Lückentiefe berechnet und mit dem erwarte-
ten Wert für σ gewichtet. Daraus ergibt sich ein Kriterium, welches angibt, wie gut
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Abbildung 6.9 – Illustration der Methode um eine Scheibenlücke nachzuweisen. In blau ist
ein radialer Schnitt durch die HCO+ (4-3) Geschwindigkeitskarte (Abb. 6.15, v = 0.0 m/s).
Eine Lücke gilt als eindeutig detektiert, wenn die Lückentiefe größer als das Dreifache des
Rauschlevels des betrachteten Übergangs ist. Für diesen dargestellten Fall ist die Lücke mit
einer Signifikanz von ∼ 7σ deutlich zu identifizieren.
einzelne Übergänge eine Lückendetektion mit ALMA erlauben. Diese Ergebnisse er-
möglichen es, schon im Vorfeld diejenigen Übergänge auszuwählen, die am besten
für die simulierten ALMA-Beobachtungen in Abschnitt 6.3.4 geeignet sind.
Die Abbildung 6.10 zeigt exemplarisch die Ergebnisse für eine Scheibenkonfigurati-
on mit einem Außenradius von 144 AE und einer Scheibenmasse von 2.67 · 10−3 M
um einen Herbig Ae-Stern. Sie zeigt die in jedem Geschwindigkeitskanal gemessene
Lückentiefe für drei typische Übergänge. Die Ergebnisse legen dar, dass es mithilfe
der 12C16O (3-2) und CS (7-6) Übergänge nicht möglich ist, die Lücke im jeweiligen
Linienzentrum (|v| < 200 m/s) zu detektieren. Beide Übergänge sind für diese Schei-
benkonfiguration um die Übergangsfrequenz optisch dick und die Linienemission
stammt aus der ungestörten Scheibenoberfläche. Nur in schmalen Geschwindigkeits-
bereichen in den Linienflügeln, in denen die optische Tiefe im Vergleich zur Linien-
mitte reduziert ist, lässt sich die Scheibenlücke nachweisen. Insbesondere mit dem
oft beobachteten 12C16O (3-2) Übergang ist es schwierig die Lücke eindeutig zu iden-
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tifizieren, da dieser Übergang selbst in den Linienflügeln fast durchgehend nur die
Scheibenoberfläche abbildet.
Im Gegensatz dazu erlaubt der optisch dünne 12C18O (3-2) Übergang eine Detektion
der Lücke über einen breiten Geschwindigkeitsbereich (|v| < 500 m/s) und sogar
bei der Zentralfrequenz. Gleichwohl wird der höchste Wert der gewichteten Lücken-
tiefe (also ein Maß für die beste Detektierbarkeit) durch den CS (7-6) Übergang bei
± 350 m/s erreicht.
−600 −400 −200 0 200 400 600
Geschwindigkeit [m/s]
0.00
0.05
0.10
0.15
0.20
0.25
0.30
0.35
0.40
G
ew
ic
ht
et
e
L
u¨c
ke
nt
ie
fe
[
Jy as
2 σ
]
T Tauri
12C16O (3−2)
12C18O (3-2)
CS (7−6)
−600 −400 −200 0 200 400 600
Geschwindigkeit [m/s]
0.0
0.2
0.4
0.6
0.8
1.0
G
ew
ic
ht
et
e
L
u¨c
ke
nt
ie
fe
[
Jy as
2 σ
]
Herbig Ae
12C16O (3−2)
12C18O (3-2)
CS (7−6)
Abbildung 6.10 – σ-gewichtete, ideale Lückentiefe in Abhängigkeit der Geschwindigkeit. Die
Lücke kann mit dem optisch dicken 12C16O (3-2) Übergang (blau) nur in den Linienflügeln
nachgewiesen werden (bei v = ± 700 m/s). Im Gegensatz dazu erlaubt der 12C18O (3-2)
Übergang (grün) die Lücke über einen breiten Geschwindigkeitsbereich, im Herbig Ae-Fall
auch im Linienzentrum, zu detektieren. Allerdings ergibt sich die signifikanteste Linientiefe
für beide Sterne mit dem CS (7-6) Übergang bei ± 350 m/s.
Um sämtliche Ergebnisse zusammenzufassen und auswertbar zu machen, wird der
Übergang gesucht, der die größte Lückentiefe für eine vorgegebene Scheibenkonfigu-
ration liefert. Im Fall des zuvor dargestellten Beispiels (siehe Abb. 6.10) wäre dies der
CS (7-6) Übergang. Die Ergebnisse werden in Form von Übersichtskarten dargestellt.
Die resultierenden Karten für beide betrachteten Vor-Hauptreihensterne zeigen die
Abbildungen 6.11 und 6.12, in die jeweils der für die jeweilige Scheibenkonfiguration
(Masse, Ausdehnung) gefundene, beste Übergang eingetragen ist. Die vollständigen
Übersichtskarten, die die Lückentiefen aller 32 in dieser Studie betrachteten Rotati-
onsübergänge enthalten, können im Anhang A.7 eingesehen werden.
Wie bereits im Abschnitt 6.3.1 darauf hingewiesen wurde, ist die Wahl des passenden
Moleküls in erster Linie von der Masse bzw. Dichte des Scheibenmodells abhängig.
Daher ist Kohlenstoffmonoxid das vielversprechendste Molekül, um Lücken in mas-
searmen Scheiben (∼ 10−4-10−5 M) zu detektieren. Die Lücke kann entweder im
Linienzentrum (bei den geringsten Scheibenmassen) oder in den Lininenflügeln (für
mittlere Scheibenmassen) detektiert werden. In vielen Scheibenkonfigurationen ist
die Flussdichte und damit die Linientiefe in den Linienflügeln sogar höher als die
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Linientiefe, die mit anderen Molekülen erreicht werden kann.
Für die im Rahmen dieser Studie betrachteten Scheiben mittlerer Massen (∼ 10−2-
10−3 M) ist die Detektion von Lücken besonders schwierig. In diesen Fällen ist
12C16O optisch dick für beinahe alle betrachteten Scheibenkonfigurationen, sogar in
den Linienflügeln. Daher sind die Übergänge von weniger oft vorkommenden Mo-
lekülen wie HCO+, HCN, oder CS besser für die Lückendetektion geeignet. Aller-
dings ist der Nettofluss dieser Moleküllinien aufgrund der geringen Häufigkeiten
sehr niedrig. Daher ist die gewichtete Lückentiefe, die die Flussdichte mit dem Hin-
tergrundrauschen ins Verhältnis setzt, oftmals zu gering, um eine Lücke zweifelsfrei
zu identifizieren. Die massereichsten in dieser Arbeit betrachteten Scheiben (∼ 10−1
M) zeigen bei keinem Übergang ein vertrauenswürdiges Anzeichen einer Lücke.
Diese Scheibenlücken können am besten außerhalb der Linienemission im Staubkon-
tinuum nachgewiesen werden. Es zeigt sich, dass dies sogar mit der in dieser Studie
betrachteten geringen Bandbreite von ∆v = 50 m/s möglich ist. Daher sind diese
Fälle in den Abbildung 6.11 und 6.12 mit Staub markiert.
Der Vergleich der Ergebnisse der beiden Vor-Hauptreihensterne zeigt ein qualita-
tiv gleiches Verhalten. Geringe Unterschiede, welche Molekülübergänge die höchste
Wahrscheinlichkeit liefern eine Lücke zu detektieren, sind durch die unterschiedli-
chen stellaren Eigenschaften wie die Sternmasse und die Leuchtkraft (vgl. Abschnitt
6.3.1 für eine Diskussion) bedingt. Aufgrund der unterschiedlichen Anregungszu-
stände ermöglicht zum Beispiel das 12C16O-Molekül eine Lückendetektion auch bei
Scheiben mit einer Gesamtmasse von ∼ 10−4 M.
Daher bekräftigen diese Ergebnisse die Machbarkeit der Lückendetektion unter der
Verwendung molekularer Linien. Allerdings liefert diese Methode nur bei protopla-
netaren Scheiben mit einer geringen Masse oder Scheiben mit besonders großen in-
neren Löchern (z. B. Übergangsscheiben oder zirkumbinäre Scheiben) wirklich aus-
sagekräftige Ergebnisse.
6.3.4 Simulierte ALMA-Beobachtungen
6.3.4.1 Der ALMA-Simulations-Aufbau
Konfiguration max. Basislinie [m]
9 922
11 1 038
14 1 622
17 2 297
20 3 693
28 16 323
Tabelle 6.5 – Auflistung der verwendeten
ALMA-Konfigurationen
Um auf der Grundlage der idealen Geschwin-
digkeitskarten ALMA-Beobachtungen zu si-
mulieren, wird das CASA-Programm ver-
wendet. Die Funktionsweise dieser Software
und die grundlegenden Einstellungen sind in
Abschnitt 2.3.2 dargestellt.
Insgesamt werden sechs mittlere und ausge-
dehnte ALMA-Konfigurationen (entsprechen
maximalen Basislinien von ca. 0.9 km bis
16 km, siehe Tabelle 6.5) unter der Verwen-
dung von 50 Antennen, bei einer totalen Be-
obachtungszeit von drei Stunden, einer Ob-
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Abbildung 6.11 – Übersichtskarten zur Beobachtbarkeit von Scheibenlücken im idealen Fall.
Es werden alle 32 betrachteten Übergänge ausgewertet und für jede Scheibenkonfiguration
(Masse, Ausdehnung) der Übergang bestimmt, bei dem die Lücke am signifikantesten er-
scheint. Links sind die Ergebnisse mit dem T Tauri-Stern und rechts mit dem Herbig Ae-Stern
dargestellt. Für die massereichsten Scheiben sind alle Übergänge optisch dick und die Linien-
emission stammt nur aus der ungestörten Scheibenoberfläche. Die Lücken dieser Scheiben
lassen sich daher besser durch Kontinuum-Beobachtungen im (Sub-)Millimeter nachweisen.
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Abbildung 6.12 – Übersichtskarten analog zu Abbildung 6.11 nur mit dem Herbig Ae-Stern
als zentrale Strahlungsquelle.
6.3 ergebnisse 95
jektdistanz von 140 pc und den Himmelskoordinaten des Butterfly-Sterns9 [Wolf
2003a; Gräfe u. a. 2013] betrachtet. Dieses Objekt steht repräsentativ für junge, stel-
lare Objekte in der Taurus-Auriga Sternentstehungsregion. Die Eigenschaften der
betrachteten Moleküle und das erwartete Rauschlevel σ sind in der Tabelle 6.4 zu-
sammengefasst. Unter Berücksichtigung der Ergebnisse aus Abschnitt 6.3.2 werden
die fünf Molekülübergänge ausgewählt, die die höchste Wahrscheinlichkeit zur Lini-
endetektion bieten. Diese sind 12C16O (3-2), 12C18O (3-2), CS (7-6), HCO+ (4-3), und
HCN (4-3). Zusätzlich bieten die ähnlichen Frequenzen der betrachteten Rotations-
übergänge bei ca. 345 GHz (ALMA Band 7, vgl. Tabelle 6.4) eine zuverlässige Ver-
gleichbarkeit der unterschiedlichen Moleküle. Weiter liefert diese Wahl einen guten
Kompromiss zwischen räumlicher Auflösung (höhere Frequenzen) und einer guten
atmosphärischen Transmission10 (niedrigere Frequenzen).
6.3.4.2 Simulierte Linienbeobachtungen
In den Abbildungen 6.13 und 6.14 ist exemplarisch das in den Abbildungen 6.2 und
6.5 für den idealen Fall vorgestellte Scheibenmodell dargestellt, wie es mit ALMA in
Konfiguration 14 (∼ 1.6 km maximale Basislinie) in drei Stunden beobachtet werden
kann, wenn die Scheibe in Draufsicht und mit einer geringen Inklination von 10◦
zum Beobachter orientiert ist.
Allgemein resultieren kompaktere max. Basislinien in höheren Flussdichten und füh-
ren daher zu höheren Signal-zu-Rausch-Verhältnissen, während größere max. Ba-
sislinien bessere räumliche Auflösung auf Kosten eines verschlechterten Signal-zu-
Rausch-Verhältnisses bieten. Daher muss im Einzelfall entschieden werden, welche
max. Basislinie/Konfiguration benötigt wird, um Scheibenlücken bei einer vorgege-
benen Scheibenausdehnung räumlich auflösen zu können und gleichzeitig ein signi-
fikantes Signal-zu-Rausch-Verhältnis zu gewährleisten.
Für die ausgedehntesten (Rinnen ∼ 45 AE, Raußen ∼ 200 AE) in dieser Studie betrachte-
ten Scheibenkonfigurationen sind maximale Basislinien von etwa 1 km ausreichend,
um die Lücke in diesen Scheiben zu identifizieren. Im Gegensatz dazu sind für die
kompaktesten Scheiben (Rinnen ∼ 14 AE, Raußen ∼ 63 AE) im Parameterraum höhere
Auflösungen und somit längere Basislinien erforderlich. Für diese Scheiben ist eine
eindeutige Lückendetektion unter der Verwendung mittlerer max. Basislinien von
etwa 1-3 km erfolgversprechend.
Es zeigt sich, dass die längsten betrachteten max. Basislinien für die hier diskutier-
ten Scheibenausdehnungen nicht erforderlich bzw. sogar von Nachteil sind und ei-
ne Identifikation der Lücken aufgrund des niedrigen Signal-zu-Rausch-Verhältnisses
nicht möglich ist. Des Weiteren lässt sich in den simulierten ALMA-Geschwindigkeits-
karten erkennen, dass viele der kleineren Signaturen der Planet-Scheibe-Wechselwir-
kung (innere und äußere Spiralarme und azimutale Scheibeninhomogenitäten) auf-
grund der Faltung mit der PSF (vgl. Abschnitt 2.2) nicht mehr nachweisbar sind, bzw.
durch die nicht vollständige uv-Abdeckung und die numerische Rückfaltung geglät-
9 α = 04h33m17s, δ = +22◦53 ′20"
10 siehe https://almascience.eso.org/about-alma/weather/atmosphere-model
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tet werden. Für das in den Abbildungen 6.13 und 6.14 dargestellte Scheibenmodell
und für die meisten der ausgedehnteren Modelle, kann die Scheibenlücke in bei-
den Inklinationsfällen identifiziert werden, indem eine max. Basislinie von ∼ 1.6 km
(ALMA-Konfiguration 14) verwendet wird.
Für dasselbe Scheibenmodell und dieselbe ALMA-Konfiguration ist in Abbildung
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Abbildung 6.13 – 12C16O (3-2) Geschwindigkeitskarten eines Scheibenmodells in Draufsicht
um einen T Tauri-Stern mit eingebettetem Jupiter-ähnlichen Planeten wie es mit ALMA in
Konfiguration 14 (1.6 km max. Basislinie) beobachtet werden könnte. Die Scheibenmasse be-
trägt 2.67 ·10−5 M und der Außenrand der Scheibe 144AE. Im Vergleich mit den idealen Ge-
schwindigkeitskarten sind komplexe Scheibenstrukturen aufgrund der Faltung verschwun-
den. Trotzdem kann die Lücke deutlich in den Linienflügeln (v = ± 300 m/s) nachgewiesen
werden.
6.15 der HCO+ (4-3) Linienübergang dargestellt. Auch hier zeigen sich wieder die Er-
kenntnisse, die schon für den idealen Fall abgeleitet wurden (Abschnitt 6.3.1). HCO+
ist weniger häufig in der Scheibe vorhanden als 12C16O, weshalb die Linie optisch
weniger dick ist. Aus diesem Grund können tiefergelegene Scheibenregionen beob-
achtet werden, die vom Planeten mehr gestört sind als die Scheibenoberfläche und
die Lücke erscheint ausgeprägter. Demgegenüber ist der Linienfluss im Vergleich zur
simulierten 12C16O (3-2) Linie desselben Modells um ca. ∼ 35 % geringer.
6.3.4.3 Ergebnisse der Lückendetektion
Die Hauptintention dieser Studie ist es zu untersuchen, unter welchen Bedingungen
Scheibenlücken mithilfe von Moleküllinien mit ALMA nachgewiesen werden kön-
nen. Um dies für einen großen Umfang von Scheibenmodellen möglich zu machen,
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Abbildung 6.14 – 12C16O (3-2) Geschwindigkeitskarten eines Scheibenmodells um einen
T Tauri-Stern mit eingebettetem Jupiter-ähnlichen Planeten wie es mit ALMA in Konfigu-
ration 14 (1.6 km max. Basislinie) beobachtet werden könnte. Die Scheibenmasse beträgt
2.67 · 10−5 M und der Außenrand der Scheibe 144 AE und die Scheibeninklination 10◦.
wird ein allgemeingültiges Kriterium für eine quantitative Messung der Lückentiefe
in den simulierten ALMA-Geschwindigkeitskarten definiert. Hierzu wird derselbe
Algorithmus verwendet, wie er auch schon im Falle der idealen Karten (vgl. Ab-
schnitt 6.3.2) erfolgreich verwendet wurde. Die resultierende Lückentiefe ist in Ein-
heiten des Rauschlevels σ gegeben, um die Signifikanz der Lückendetektion zu ver-
deutlichen. Nur wenn die Tiefe der Lücke größer ist als das Dreifache des Rauschle-
vels σ, wird die Lücke als eindeutig detektiert betrachtet.
Zunächst wird gezeigt, dass der optische Tiefeneffekt (vgl. Abschnitt 6.3.1 für eine
Diskussion im Idealfall) einen direkten Beobachtungseinfluss hat. Wie im Idealfall
gezeigt wurde, ist die Wahl des Moleküls für eine vorgegebene Scheibenmasse und
Scheibenausdehnung am wichtigsten für eine eindeutige Identifizierung der Lücken.
In Abbildung 6.16 ist die Lückentiefe für dieselben Übergänge für den T Tauri- und
den Herbig Ae-Stern wie zuvor in Abbildung 6.10 dargestellt, allerdings für eine
simulierte ALMA-Beobachtung unter der Verwendung einer max. Basislinie von ca.
1.6 km.
Beide Ergebnisse sind qualitativ sehr gut vergleichbar, da die Lückentiefe im Ideal-
fall denselben Trend wie die simulierten ALMA-Beobachtungen zeigen. Auch hier
zeigt sich wieder die beschriebene Problematik, wenn 12C16O (3-2) als Lückenindi-
kator verwendet wird. Im Fall des Herbig Ae-Sterns (Abbildung 6.10 rechts) lässt
sich die Lücke nur in den Linienflügeln nachweisen. Es ergibt sich eine maximale
Lückentiefe von ca. 9 σ.
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Abbildung 6.15 – HCO+ (4-3) Geschwindigkeitskarten eines Scheibenmodells in Draufsicht
um einen T Tauri-Stern mit eingebettetem Jupiter-ähnlichen Planeten wie es mit ALMA in
Konfiguration 14 (1.6 km max. Basislinie) beobachtet werden könnte. Die Scheibenmasse be-
trägt 2.67 · 10−5 M und der Außenrand der Scheibe 144 AE. Verglichen mit der simulierten
12C16O (3-2) Beobachtung, ist die Flussdichte aufgrund der niedrigeren relativen Häufigkeit
von HCO+ um ca. 35 % geringer. Trotzdem ist die Lücke selbst im Linienzentrum eindeutig
nachweisbar.
Im Kontrast dazu erlaubt der 12C18O (3-2) Übergang selbst im Linienzentrum eine
Detektion der Scheibenlücke, wobei die Lückentiefe mit ca. 14-15 σ deutlich signifi-
kanter ist. Wie zuvor im idealen Fall identifiziert der CS (7-6) Übergang die Lücke
am deutlichsten, auch wenn die Emission der Linie nahe der Zentralfrequenz nur
aus den obersten, ungestörten Scheibenschichten stammt und die Lücke daher im
Linienzentrum nicht nachweisbar ist. Die resultierende Lückentiefe in den Linienflü-
geln bei ± 350 m/s beträgt etwa 25 σ.
Zum Schluss sind in den Abbildungen 6.17 und 6.18 sämtliche Ergebnisse in den
Übersichtskarten für die beiden Vor-Hauptreihensterne (T Tauri, Herbig Ae) zusam-
mengefasst. Dabei entspricht eine Zeile jeweils einem Molekülübergang und die Spal-
ten geben die verwendete ALMA-Konfiguration an.
Wie bereits angesprochen, führen kompakte ALMA-Konfigurationen (9, 11) zu einem
höheren Signal-zu-Rausch-Verhältnis auf Kosten der räumlichen Auflösung. Daraus
ergibt sich, dass unter Verwendung der kompaktesten max. Basislinien (∼ 922 m)
Lücken nur für die am weitesten ausgedehnten Modelle (z. B. Scheibenmodelle mit
Raußen = 255 AE) zu identifizieren sind. Werden längere max. Basislinien (höhere
räumliche Auflösung) im Bereich von ∼ 1.6 km - 2.3 km betrachtet, ist es auch mög-
lich, Lücken für kompaktere Modelle mit σ > 3 zu identifizieren. Mittlere max. Ba-
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Abbildung 6.16 – Aus den simulierten ALMA-Karten abgeleitete Lückentiefe in Einheiten
von σ in Abhängigkeit der Geschwindigkeit (vgl. Abb. 6.10 für den idealen Fall). Die signi-
fikanteste Linientiefe von ∼ 25 σ wird für den Herbig Ae-Stern (rechts) mit dem CS (7-6)
Übergang bei ± 350 m/s und ∼ 11 σ für den T Tauri-Stern (links) erreicht.
sislinien (z. B. Konfiguration 11-14, ∼ 1.0 - 1.6 km) ermöglichen es potenziell Lücken
für eine große Bandbreite von in dieser Studie betrachteten Modellen zu finden.
Der Vergleich zwischen den betrachteten Molekülen zeigt, dass CS, HCN und HCO+
die Lückendetektion sogar für Scheiben mit mittlerer Masse (∼ 10−3 M) erlauben,
während 12C16O zu versagen scheint. Wie bereits in Abschnitt 6.2.2 diskutiert, kann
aufgrund der optisch dicken 12C16O-Linie nur die Oberfläche der Scheiben beob-
achtet werden, die kaum durch die Planet-Scheibe-Interaktion gestört ist. Im Gegen-
satz dazu ist die Scheibenoberfläche für Moleküllinien mit geringerer Häufigkeit,
sogar bei massereicheren Scheiben noch optisch dünn. Besonders die CS- und HCN-
Moleküle haben sich als gute Kandidaten für die Lückendetektion im Massenbereich
von ∼ 10−3 M bis 10−4 M erwiesen.
Für noch massivere Scheiben (MScheibe > 10−2 M) ist das 12C16O Isotopolog 12C18O
ein adäquater Kandidat. Trotzdem sollten Lücken von solch massereichen Scheiben,
aufgrund des resultierenden niedrigen Linienflusses, im Kontinuum beobachtet wer-
den. Wird von einem typischen Gas-zu-Staub-Verhältnis von 100 : 1 ausgegangen,
so ergibt sich, dass diese Scheiben im (Sub-)Millimeter-Wellenlängenbereich in dem
ALMA operiert, in der Lückenregion immer noch optisch dünn sind [vgl. auch Ruge
u. a. 2013].
Zuletzt zeigt sich, dass aufgrund der angenommenen Beobachtungszeit von drei
Stunden die langen max. Basislinien (b >∼ 4 km) der ALMA-Konfigurationen 20
und 28, aufgrund des niedrigen intrinsischen Flusses sowie der inadäquaten uv-
Abdeckung, nicht dazu geeignet sind, um die in dieser Studie betrachteten Schei-
benlücken aufzuspüren.
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Abbildung 6.17 – Übersichtskarten zur Beobachtbarkeit von Scheibenlücken mit Molekülli-
nien für den T Tauri-Fall. Jede Spalte steht für eine ALMA-Konfiguration und jede Reihe
repräsentiert einen der fünf betrachteten Übergänge. Die inneren Achsen beschreiben die
Scheibenausdehnung mit Skalierungsfaktor k und die Scheibenmasse. Die Lückentiefe ist
durch die Farbskalierung in Einheiten des Hintergrundrauschens σ gegeben. Die Ergebnisse
zeigen, dass die Lückendetektion auf massearme Scheiben (MScheibe 6 10−3) beschränkt ist
und folgen denen des idealen Falls.
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Abbildung 6.18 – In Analogie zu Abbildung 6.17 nur mit einem Herbig Ae-Stern als zentrale
Stahlungsquelle. Die geringen qualitativen Unterschiede lassen sich auf die deutlich höhere
Leuchtkraft und damit höhere Scheibentemperatur zurückführen (vgl. Abschnitt 6.3.1)
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6.4 fazit
Das Ziel dieses Kapitels als Teil dieser Arbeit ist die Untersuchung, wie sich Planeten-
induzierte Scheibenstrukturen auf die beobachtbare Molekülstrahlung auswirken,
wobei ein besonderes Augenmerk auf planetare Scheibenlücken gelegt wurde. Wei-
terführend wurde der Frage nachgegangen, unter welchen Bedingungen sich diese
Lücken im idealen Fall und im Fall simulierter ALMA-Linienbeobachtungen nach-
weisen lassen.
Daher wurden auf der Basis von 3D Hydrodynamik-Simulationen, die mit dem
PLUTO-Programm durchgeführt wurden, synthetische Geschwindigkeitskarten für
fünf Moleküle (12C16O, 12C18O, HCO+, HCN, und CS), die bereits in protoplaneta-
ren Scheiben nachgewiesen werden konnten, und insgesamt 32 Rotationsübergänge
simuliert. Zu diesem Zweck wurde das in dieser Arbeit vorgestellte, neu entwickel-
te Linienstrahlungstransferprogramm Mol3D verwendet (siehe Teil II). Die resultie-
renden Geschwindigkeitskarten wurden im Anschluss als Eingabe an das CASA-
Programm weitergegeben, um realistische ALMA-Beobachtungen zu simulieren.
Im Folgenden sind die Ergebnisse dieser Studie zusammengefasst:
• Das aufgrund des Keplerschen Geschwindigkeitsfelds entstehende Emissions-
muster inklinierter Scheiben maskiert effektiv die Planeten-induzierten Struk-
turen. In diesen Fällen kann die Lückendetektion mehrdeutig sein.
• Linienemissionen von Molekülen, die dazu neigen, schnell optisch dick zu wer-
den (wie 12C16O), durchdringen nur die obersten Scheibenschichten, die kaum
von der Planet-Scheibe-Wechselwirkung betroffen sind. Daraus folgt, dass die
Identifikation von Scheibenlücken für massive Scheiben (> 10−2 M) mit Mo-
leküllinien kaum realisierbar ist.
• Für Scheiben mit geringerer Masse, abhängig vom Molekül und dessen op-
tischen Eigenschaften (Häufigkeiten, Anregungszustand, Zusammensetzung)
kann die Lücke für eine große Bandbreite von betrachteten Scheibenkonfigu-
rationen beobachtet werden. Allerdings zeigt sich, dass dies nicht notwendi-
gerweise an der zentralen Wellenlänge dieses Übergangs, sondern oftmals eher
in den Linienflügeln möglich ist. Die Linie ist dort optisch dünner und die
Emission stammt aus tieferliegenden Scheibenregionen, die dem Einfluss des
Planeten ausgesetzt sind.
• Mit ALMA wird es machbar sein, Lücken unter der Verwendung molekularer
Rotationsübergänge für verschiedene Scheibenkonfigurationen zu identifizie-
ren, wenn die oben ausgeführten Effekte berücksichtigt werden (z. B. die Wahl
eines optisch dünnen Moleküls bzw. eines passenden Übergangs). Insbeson-
dere für geringe Scheibenmassen (< 10−3 M) ist die Machbarkeit, Lücken
mithilfe von Moleküllinien zu identifizieren, sehr vielversprechend. Für diesen
Massenbereich füllen die Moleküllinien-Beobachtungen den Parameterraum,
wo Kontinuums-Beobachtungen aufgrund des extrem niedrigen Flusses ver-
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mutlich fehlschlagen [siehe Abb. 8 in der ergänzenden Studie von Ruge u. a.
2013].
• Die Simulationen basieren auf einer angenommenen Distanz von 140 pc und
einer fixierten Himmelskoordinate (max. Erhebung ∼ 45◦), um realistische Er-
gebnisse für die Taurus-Sternentstehungsregion zu erhalten. Somit verbessert
sich die Wahrscheinlichkeit Lücken in Scheiben zu entdecken, die näher und
an günstigeren Himmelspositionen liegen.
Zum Schluß soll betont werden, dass die mehrfache Beobachtung eines Objekts mit
Molekülen unterschiedlicher Häufigkeiten die eindeutige Identifikation von Schei-
benlücken und die Ableitung der physikalischen und chemischen Zusammenset-
zung von protoplanetaren Scheiben erlaubt. Besonders für Scheiben geringer Masse,
bei denen eine Lückendetektion im Kontinuum aufgrund des niedrigen intrinsischen
Flusses schwierig ist, ist die hier vorgeschlagene Moleküllinienbeobachtung sehr viel-
versprechend.
Weiter ist anzumerken, dass diese Studie auf Hydrodynamik-Simulationen basiert
und Magnetfelder vernachlässigt wurden. In der Studie von Uribe u. a. [2011] wurde
zu diesem Thema angemerkt, dass die Präsenz schwacher Magnetfelder potenziell
dazu führt, dass die Lücke weiter ausgedehnt ist.
Wird weiter auch die stellare Strahlung berücksichtigt, so ändert sich auch die Form
der Lücke, da die Scheibenwände direkt durch den Stern bestrahlt werden können,
was im Endeffekt zu tieferen Lücken führt. Dieser Effekt ist für die äußere Wand
der Lücke stärker ausgeprägt, da sie stärker der direkten Sternstrahlung ausgesetzt
ist, während die innere Wand größtenteils nur indirekt bestrahlt werden kann [Jang-
Condell und Turner 2012]. Unter der Verwendung von SPH-Simulationen fanden
Gonzalez u. a. [2012] heraus, dass Lücken tiefer sind für größere Staubkörner und
größere Planeten als im Vergleich zu HD-Simulationen. Darüber hinaus wird in die-
ser Studie nur ein Jupiter-Massen-Planet betrachtet. Massivere Planeten würden die
Lückenbreite aufgrund des höheren Gravitationspotentials weiter vergrößern.
Werden all diese Effekte berücksichtigt, so ist es potenziell einfacher mit ALMA-
Beobachtungen Lücken nachzuweisen, als in dieser Studie abgeleitet wurde.

7
T U R B U L E N T E S C H E I B E N
In diesem Kapitel wird untersucht, inwieweit sich die potenziell durch Magnetorotations-
instabilitäten hervorgerufene Turbulenz in protoplanetaren Scheiben durch die Beobachtung
von Moleküllinien nachweisen lässt. Dazu werden die Ergebnisse von MHD-Simulationen
verwendet, um zunächst mit Mol3D (vgl. Kapitel 4) ideale Geschwindigkeitskarten von Rota-
tionsübergängen zu berechnen. Anhand dieser Karten wird der Einfluss der Turbulenz disku-
tiert. Im Anschluss werden mit CASA (Abschnitt 2.3.2) realistische ALMA-Beobachtungen
simuliert, um die potenzielle Beobachtbarkeit von lokalen turbulenten Strömungszellen nach-
zuweisen.
7.1 einleitung und motivation
Die jüngsten Beobachtungen (Abb. 2.1) der protoplanetaren Scheibe um HL Tau [AL-
MA Partnership 2015] demonstrieren eindrucksvoll das Potenzial, welches ALMA in
seiner zukünftigen finalen Spezifikation erreichen wird. Zum ersten Mal überhaupt
ist es möglich, die Struktur der Staubemission im (Sub-)Millimeter einer protopla-
netaren Scheibe zu beobachten. Die beobachteten Ringstrukturen dieser sehr jungen
Scheibe sind überraschend, da sie zeigen, dass die Entwicklung der Scheibe und die
potenzielle Planetenentstehung sehr viel schneller abläuft, als bisher angenommen
wurde.
Um diese Strukturen, und die zukünftiger Beobachtungen, sowie die Planetenent-
stehung im Allgemeinen erklären zu können, sind detaillierte Modellierungen der
Staub- und Gasscheibe notwendig. Insbesondere die Beschreibung der Turbulenz
hat sich als treibende Größe erwiesen, da sie auf der einen Seite die Akkretion und
die Langzeitentwicklung [Shakura und Sunyaev 1973] der Scheibe steuert, aber auch
entscheidend für die Fragmentierung der Scheibe und das Staubkornwachstum und
damit die Planetenentstehung ist. Allerdings sind die Ursachen und die wirkenden
Mechanismen der Turbulenz bis heute nicht im Detail verstanden. Um diese Frage
eindeutig zu klären, werden weitere hochauflösende Beobachtungen sowie konsisten-
te theoretische Modelle benötigt, die ein tiefgreifenderes Verständnis der Umgebung
ermöglichen, in denen Planeten entstehen können.
Vor der Inbetriebnahme von ALMA waren die Erkenntnisse zur Turbulenz, die man
aus den Beobachtungen gewinnen konnte, sehr limitiert. Dies lag zumeist an ei-
ner Kombination aus zu geringer räumlicher Auflösung in Verbindung mit der be-
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schränkten Sensitivität vorhandener Instrumente. Aus diesem Grund sind Molekül-
beobachtungen meistens auf das Kohlenmonoxid-Molekül beschränkt gewesen, da
dies aufgrund der hohen Häufigkeit dieses Moleküls ein ausreichend signifikan-
tes Signal-zu-Rausch-Verhältnis ermöglichte. Die aus diesen Beobachtungen abge-
leiteten Linienbreiten für CO liegen typischerweise in der Größenordnung von 50-
200 m/s [lkCa15; MWC 480 Piétu u. a. 2007] und lassen sich nicht allein durch die
thermischen Molekülbewegungen erklären (vgl. hierzu Abschnitt 4.2.4 zur Model-
lierung der Linienbreite). Wie allerdings schon in der vorangegangenen Studie zu
Lücken in protoplanetaren Scheiben (Kapitel 6), wird CO allerdings gerade aufgrund
der hohen Häufigkeiten schnell optisch dick und ist daher nur ein Indikator für eine
dünne Schicht der Oberfläche der Scheiben. Um eine Aussage über die Turbulenz in
den tiefer gelegenen Schichten machen zu können, bedarf es, analog zu den Lücken
in Scheiben, Beobachtungen mit weniger häufigen Molekülen [z. B. HCN, CN, CS
Chapillon u. a. 2012a; Guilloteau u. a. 2012]. Die bisherigen meist recht komplizier-
ten Versuche die Rotationsübergänge dieser Moleküle zu beobachten, lassen, bedingt
durch ein niedriges Signal-zu-Rausch Verhältnis, auf turbulente Linienbreiten dersel-
ben Größenordnung von vturb ≈ 100 m/s schließen. Allerdings sind dies, aufgrund
der diskutierten Problematik, meistens über die ganze Scheibe gemittelte Werte und
es gibt nur sehr wenige Hinweise auf eine radiale oder vertikale Abhängigkeit der
Turbulenz [Guilloteau u. a. 2012].
Durch die hohe räumliche und spektrale Auflösung, die ALMA in der finalen Aus-
baustufe voraussichtlich bieten wird, in Kombination mit der geplanten und erwarte-
ten Sensitivität, wird es nun in naher Zukunft möglich sein durch Linienbeobachtun-
gen verschiedener komplementärer Moleküle die lokale Turbulenz in protoplaneta-
ren Scheiben zu beobachten. Diese zukünftigen Beobachtungen sind daher potenziell
in der Lage, unser Verständnis der physikalischen Zustände der Scheibe grundle-
gend zu verbessern und folglich auch die aktuellen Planetenentstehungstheorien zu
überprüfen.
Ein möglicher Kandidat, welcher die beobachtete Turbulenz erklären könnte, ist
die sogenannte Magnetorotationsinstabilität (MRI) [Balbus und Hawley 1991]. Al-
lerdings wurde erst kürzlich in der Zusammenfassung von Turner u. a. [2014] darauf
hingewiesen, dass große Teile der Gasscheibe von der magnetischen Entwicklung
entkoppelt sind. Bis heute wird angenommen, dass sich die MRI-Aktivität nur auf
den innersten, sehr heißen Scheibenrand sowie auf die äußersten Scheibenbereiche,
welche möglicherweise durch externe kosmische Strahlung ionisiert werden [Cleeves
u. a. 2015], auswirken kann.
In der dieser Studie vorangegangenen Arbeit [Flock u. a. 2015] wurden nicht ideale
3D Magnetohydrodynamik-Simulationen der äußeren Regionen typischer T Tauri-
Scheiben durchgeführt und präsentiert. Es konnte unter anderem gezeigt werden,
dass sowohl symmetrische als auch asymmetrische Strukturen in magnetisierten
Scheiben auch ohne die Annahme eines eingebetteten Planeten durch MRI-Turbulenz
erklärt werden können. Weiter weisen die in den Simulationen beobachteten lokalen
Abweichungen des Geschwindigkeitsfelds im Vergleich zu idealer Kepler-Rotation
auf lokale Variationen der Turbulenz hin.
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Abbildung 7.1 – Schnitt senkrecht zur Scheibenmittelebene. Farblich codiert ist die vertika-
le Komponente des Geschwindigkeitsfelds, welche sich aus den MHD-Simulationen ergibt.
Deutlich ist zu erkennen, dass die Scheibenmittelebene kaum vertikale Geschwindigkeiten
aufweist, da in diesen Zonen die MRI, aufgrund des wenig ionisierten Gases, nicht wirken
kann. Anzumerken ist, dass im Fall perfekter Kepler-Rotation keine vertikale Komponente
existiert. Daher kann diese Geschwindigkeit als Abweichung von der Kepler-Rotation inter-
pretiert werden.
In dieser Studie werden zwei Fragestellungen diskutiert. Zum einen wird gezeigt,
dass die Linienbreite signifikant von dem beobachteten Übergang abhängt und damit
durch die geschickte Wahl verschiedener Moleküle mit unterschiedlichen Häufigkei-
ten die Turbulenz in einzelnen Schichten der Scheibe vermessen werden kann. Zum
anderem wird diskutiert, unter welchen Voraussetzungen turbulente Strömungen
im idealen, sowie im realen Fall am Beispiel von simulierten ALMA-Beobachtungen
nachgewiesen werden können.
Dazu werden, basierend auf den Dichte- und Geschwindigkeitsverteilungen, die
aus den MHD-Simulationen (Abschnitt 7.2) resultieren, Linien-Strahlungstransport-
Simulationen mit Mol3D durchgeführt. Es werden unterschiedliche typische Linien-
übergänge, namentlich 12C16O (3-2), 12C18O (3-2), HCO+ (4-3), und CS (7-6) [z. B.
Kastner u. a. 1997; Öberg u. a. 2010; Thi u. a. 2004], betrachtet, die aufgrund ihrer
Häufigkeiten und chemischen Zusammensetzungen Indikatoren für verschiedene
Schichten protoplanetarer Scheiben sind. Weiter sind die gewählten Molekülüber-
gänge alle mit ALMA in Band 7 beobachtbar, wie zuvor in Abschnitt 6.3.4 (vgl. auch
Tabelle 6.4) gezeigt wurde.
7.2 3d magnetohydrodynamik-simulationen
Die zugrunde liegenden MHD-Simulationen und Methoden wurden in der Studie
von Flock u. a. [2015] vorgestellt. An dieser Stelle werden nur die grundlegenden
Annahmen sowie die für diese Studie wichtigen Ergebnisse dieser Studie kurz vor-
gestellt.
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Wie schon beschrieben, wurden nicht ideale dreidimensionale Magnetohydrodyna-
mik-Simulationen mit dem PLUTO-Programm durchgeführt, um die Gas- und Staub-
dynamik in den äußeren Bereichen magnetisierter protoplanetarer Scheiben zu stu-
dieren. Zu diesem Zweck wurden zwei Modelle mit unterschiedlich starker Tur-
bulenz, welche sich aus dem Grad der magnetischen Kopplung ergibt, simuliert.
Als Anfangsbedingungen dienten Ergebnisse (z. B. typische Ausdehnung und Mas-
se, Staubtemperatur, die mit MC3D berechnet wurde), die auf den Modellierungen
der Systeme HH30 [Guilloteau u. a. 2008; Madlener u. a. 2012], CB26 [Sauter u. a.
2009], und des Butterfly star [IRAS 04302 + 2247, Wolf u. a. 2003; Gräfe und Wolf
2013] basieren. Weiter wurde ein Widerstandsprofil1 verwendet, welches auf die Er-
gebnisse der Staubchemie-Berechnungen von Dzyurkevich u. a. [2013] zurückgeht.
Der initiale magnetische Fluss sorgt dafür, dass die MRI ausgelöst wird, welches Tur-
bulenz in den hoch ionisierten Bereichen der Scheibe zur Folge hat.
Die Simulationen, bei denen ein Staub-zu-Gas Verhältnis von 1:99 angenommen wur-
de, bilden eine Lücke und einen scharfen Dichtesprung2 an dem Übergang zu dem
Bereich aus, der nicht durch Strahlung ionisiert werden kann und somit MRI inak-
tiv ist3. Diese Strukturen zeigen sich zeitlich stabil und es kann zwischen zwei un-
terschiedlichen Zuständen unterschieden werden. Zum einen eine Achsen-symme-
trische Lücken- und Ringstruktur und zum anderen ein Zustand mit einem Wirbel.
Diese beiden Zustände sind potenziell durch Beobachtungen unterscheidbar, wenn
große Staubkörner mit betrachtet werden, die sich am Rand der Lücke und im Wir-
bel anhäufen (Ruge u. a., wird in Kürze in dem Fachmagazin Astronomy & Astrophy-
sics eingereicht).
Um die Beobachtbarkeit dieser Strukturen zu diskutieren, wurde bisher nur die Kon-
tinuumsstrahlung untersucht sowie die zugehörigen Strahlungstransportsimulatio-
nen des Staubs durchgeführt. Der Einfluss des Geschwindigkeitsfelds der Schei-
be spielt bei diesen Simulationen keine Rolle und wurde daher nicht betrachtet.
Folglich sind auch keine Aussagen darüber möglich, ob und wie die in den MHD-
Simulationen beobachtbare lokale Turbulenz in der Realität potenziell beobachtbar
ist.
In dieser Studie wird nun der Einfluss der durch die MRI ausgelösten Turbulenz auf
Moleküllinien simuliert. Wie schon an mehreren Stellen dieser Arbeit (z. B. Abschnitt
4.2.4 und 6.3.1) dargelegt wurde, ist die Molekülemission unmittelbar mit dem zu-
grunde liegenden Geschwindigkeitsprofil verbunden und daher ein potenzieller In-
dikator der Turbulenz. Der genaue Einfluss auf die Linienemission von Molekülen ist
Gegenstand dieser Studie. Als Referenz zu diesem MHD-Scheibenmodell (D2G_e-2)
wird zusätzlich ein voll turbulentes MHD-Scheibenmodell mit einem Staub-zu-Gas
Verhältnis von 1:9999 (D2G_e-4) betrachtet.
1 engl.: resistivity profile
2 engl.: jump structure
3 engl.: dead zone
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Die Dichteverteilung und das Geschwindigkeitsfeld des Gases, die den Kern der Si-
mulationen bilden, werden aus den MRI-Simulationen übernommen, die in der Stu-
die von Flock u. a. [2015] präsentiert wurden. Der korrekte Übertrag zwischen den
beiden verwendeten Programmen (von PLUTO nach Mol3D) wird dadurch sicherge-
stellt, dass sowohl für die MRI Simulationen als auch für den Linien-Strahlungstrans-
port das gleiche Gitter [vgl. Tabelle 1 in Flock u. a. 2015] verwendet wird.
7.3.1 Stellare und Scheibeneigenschaften
Parameter Wert
TStern [K] 4 000
MStern [M] 0.5
LStern [L] 0.95
MScheibe [M] 0.085
Rinnen [AE] 20
Raußen [AE] 100
Entfernung [pc] 140
Tabelle 7.1 – Betrachteter Pa-
rameterraum der Scheibe um
den zentralen T Tauri-Stern
Als zentralen Stern, der maßgeblich für den Tempera-
turhaushalt der Scheibe verantwortlich ist, wird in die-
ser Arbeit ein typischer Vor-Hauptreihenstern (T Tauri)
angenommen, der eine Effektivtemperatur von 4 000 K
sowie eine Masse von 0.5 Sonnenmassen aufweist. Die
Leuchtkraft ergibt sich zu 0.95 L. Alle hier verwende-
ten Sternparameter sind in Tabelle 7.1 zur Übersichtlich-
keit zusammengefasst. Weiter wird für den ersten Teil
dieser Studie immer angenommen, dass sich die Schei-
be in einer typischen Entfernung von d = 140 pc (z. B.
das Sternentstehungsgebiet im Sternbild des Stiers) be-
findet. Erst im letzten Teil dieser Studie, indem ALMA-
Beobachtungen vorgeschlagen und simuliert werden,
werden verschiedene Objektdistanzen diskutiert.
7.3.2 Molekülverteilung und Besetzungszahlen
Dieser Abschnitt beschreibt die Annahmen über die Verteilungen der Moleküle so-
wie die Berechnungen der Besetzungszahlen. Es werden vier Moleküle mit verschie-
denen Häufigkeiten und chemischen Zusammensetzungen betrachtet, die bereits in
protoplanetaren Scheiben gefunden wurden und mit ALMA beobachtbar sind, na-
mentlich 12C16O (3-2), 12C18O (3-2), HCO+ (4-3) und CS (7-6). Die relevanten Eigen-
schaften dieser Moleküle sind in der Tabelle 6.4 in Kapitel 6.2.2 aufgeführt. Wie schon
in der vorangegangenen Studie praktiziert, sind die Eigenschaften (z. B. Einstein-
Koeffizienten und Kollisionsraten) aus der Leiden Atomic and Molecular Database (vgl.
auch Abschnitt 4.2.4) entnommen.
Als erstes werden, analog zu der Vorgehensweise in der Studie über die Beobachtbar-
keit von Lücken in Scheiben, konstante Molekülhäufigkeiten relativ zur Verteilung
von molekularem Wasserstoff verwendet. Diese Verteilungen basieren auf den in der
Arbeit von Pavlyuchenkov u. a. [2007] präsentierten Werten und gehen auf chemische
Gas-Staub-Modelle mit Oberflächenreaktionen [Semenov u. a. 2004, 2005] zurück, die
wiederum auf der UMIST 95 Datenbank für Gas-Phasen-Reaktionen basieren.
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Abbildung 7.2 – Darstellung der HCO+-Häufigkeitsverteilung relativ zu molekularem Was-
serstoff (H2). Diese geschichtete rotationssymmetrische Verteilung ist ein Ergebnis der Studie
von Dzyurkevich u. a. [2013].
Um das Modell weiter zu verbessern, wird im zweiten Schritt eine geschichtete
HCO+-Häufigkeit verwendet. Sie ist das Ergebnis der Berechnungen der Staubche-
mie von Dzyurkevich u. a. [2013] und ist in Abbildung 7.2 dargestellt. Die Vertei-
lungsfunktion ist rotationssymmetrisch und diente ursprünglich zur Berechnung des
Widerstandsprofils der MRI-Simulationen (siehe Abschnitt. 7.2). Es ist daher in sich
konsistent, diese Verteilung für den Linien-Strahlungstransport des HCO+-Moleküls
zu verwenden. Weiter wird eine perfekte Kopplung zwischen Gas und Staub ange-
nommen und ein Staub-zu-Gas Verhältnis von 1:99 bzw. 1:9999, je nach verwendetem
Modell. Die Besetzungszahlen werden mit der LVG-Methode berechnet, die sich, wie
bereits gezeigt, für protoplanetare Scheiben besonders anbietet.
7.3.3 Definition der betrachteten Modelle
Zunächst werden die verschiedenen Ansätze diskutiert, die es ermöglichen, Geschwin-
digkeitskarten und Spektren zu berechnen. Gewöhnlich wird die Breite von beobach-
teten Moleküllinien mithilfe einer Kombination von thermischer Linienverbreiterung
und einer Annahme über die nicht aufgelöste Turbulenz vturb (vgl. hierzu Formel
4.18 in Abschnitt 4.2.4) modelliert. Dies ist notwendig, da sich die beobachteten Li-
nienbreiten von v ∼ 0.05 - 0.2 km/s [z. B. Piétu u. a. 2007; Hughes u. a. 2011] nicht
alleine mit thermischer Verbreiterung (vkin < 0.1 km/s ) erklären lassen.
Aufgrund der unzureichenden räumlichen Auflösung sowie geringen Sensitivität
wurde hierzu meistens über die gesamte Scheibe gemittelt und daher auch nur ein
globaler Wert für vturb ermittelt. Mit der Annahme, dass die Scheibe perfekt Kepler-
rotiert, können die Linienemissionen modelliert werden und Rückschlüsse über die
Scheibenstruktur (z. B. Temperatur- und Dichtestruktur) gewonnen werden [z. B. Pa-
nic´ u. a. 2009, im Fall der Scheibe um IM Lup]. Im Folgenden wird dieser übliche An-
satz das globale Modell genannt, da eine turbulente Geschwindigkeit vturb = konstant
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für die gesamte Scheibe angenommen wird.
Wie zuvor schon diskutiert, konnten Flock u. a. [2015] in ihrer Studie zeigen, dass
diese Annahme nicht unbedingt gerechtfertigt und zumindest zu hinterfragen ist.
So ist die Turbulenz, in der Studie als Abweichung zur Kepler-Rotation definiert, in
der oberen Scheibenschicht aufgrund der MRI sehr viel höher als in der Scheiben-
mittelebene (vgl. Abbildung 7.1). Da das gesamte Geschwindigkeitsfeld als Ergebnis
der MHD-Simulationen, im Gegensatz zu realen Linien-Beobachtungen, bekannt ist,
kann in diesem Fall für den Linien-Strahlungstransport ein anderer Ansatz verwen-
det werden.
Es wird von der oben beschriebenen Annahme einer globalen turbulenten Geschwin-
digkeit vturb abgesehen und statt der Annahme perfekter Kepler-Rotation wird das
aus den MHD-Simulationen resultierende Geschwindigkeitsfeld verwendet, welches
als Kombination der Kepler-Rotation mit der lokalen Turbulenz identifiziert werden
kann. Dieser Ansatz wird daher in dieser Studie im Folgenden das lokale Modell ge-
nannt.
Um Geschwindigkeitskarten und Spektren der betrachteten Linienübergänge zu be-
rechnen, wird der Strahlenverfolgungs-Algorithmus von Mol3D benutzt.
Am Rande sei noch erwähnt, dass die Kontinuumsstrahlung natürlich aus Konsis-
tenzgründen mitgerechnet wird. Allerdings wird auf eine detaillierte Präsentation
und Untersuchung der Staubemission an dieser Stelle verzichtet, da sie von Flock
u. a. [2015] bereits ausführlich diskutiert wurde.
7.4 ergebnisse
In diesem Abschnitt werden die Ergebnisse der Strahlungstransportsimulationen mit
dem lokalen und globalen Modell dargestellt und die Unterschiede diskutiert. Zu die-
sem Zweck werden zum einen die resultierenden Linienbreiten miteinander vergli-
chen und eine Aussage über die turbulente Geschwindigkeit vturb in unterschied-
lichen Scheibenschichten abgeleitet. Des Weiteren wird der Einfluss der Turbulenz
auf die Linienemission mithilfe von räumlich und spektral aufgelösten Geschwindig-
keitskarten überprüft und geklärt, ob dies in naher Zukunft mit ALMA beobachtbar
ist.
7.4.1 Ableitung der Linienbreite
Die Beobachtungen von Rotationsübergängen typischer Moleküle in protoplanetaren
Scheiben ergaben ein turbulente Linienbreiten in der Größenordnung von vturb = 50 -
200 m/s [z. B. Piétu u. a. 2007; Chapillon u. a. 2012b].
Die exakte Bestimmung der Turbulenz ist auch heutzutage sehr kompliziert, da sie
besonders hohe instrumentale Anforderungen stellt und daher große Unsicherheiten
in der anschließenden Modellierung nach sich zieht. An dieser Stelle wird nun ge-
zeigt, dass die Turbulenz, die durch die MRI hervorgerufen wird, potenziell in der
Lage ist, die referierten Linienbreiten zu erklären.
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Aus diesem Grund werden auf Grundlage des D2G_e-2-Modells der MHD-Simulation
mit Mol3D die Linienspektren der vier betrachteten Rotationsübergänge, unter Ver-
wendung des globalen und lokalen Modells zur Beschreibung der Turbulenz, erzeugt.
Dabei wird für diesen Abschnitt angenommen, dass die Scheibe zum Beobachter in
Draufsicht erscheint, um den Einfluss der Kepler-Rotation zu eliminieren.
Molekül & vturb [m/s]
(Übergang)
12C16O (3-2) 95
HCO+ (4-3) 80
CS (7-6) 65
12C18O (3-2) 35
Tabelle 7.2 – Abgeleitete tur-
bulente Geschwindigkeiten vturb
für die betrachteten Rotations-
übergänge
In Abbildung 7.3 sind die resultierenden Spektren
unter Verwendung des lokalen Modells dargestellt
und die FWHM4-Werte für jeden Übergang be-
stimmt. Es lassen sich deutliche Unterschiede zwi-
schen den einzelnen Übergängen ausmachen. Zum
einen erscheinen die 12C18O- und HCO+-Spektren,
im Gegensatz zu den CS- und 12C18O-Spektren, un-
symmetrisch in Bezug auf die unverschobene Über-
gangsfrequenz (v = 0 m/s). Zum anderen unterschei-
den sich die Linien auch durch ihre FWHM-Werte.
Beide Unterschiede lassen sich darauf zurückführen,
dass die Linienemission jedes Molekülübergangs aus
unterschiedlichen Scheibenregionen stammt, die je-
weils eine für diese Scheibenschicht charakteristische Temperatur und Turbulenz auf-
weisen. Zum Beispiel stammt die 12C16O (3-2) Emission aus der heißen und turbulen-
ten Scheibenoberfläche, während die 12C18O (3-2) Emission, aufgrund der geringeren
optischen Tiefe dieses Übergangs, größtenteils aus der kalten und wenig turbulenten
Scheibenmittelebene stammt. Aus diesem Ergebnis folgt unmittelbar die Erkenntnis,
dass mithilfe unterschiedlicher Molekülübergänge die Turbulenz der Scheibe, auch
ohne räumlich aufgelöste Beobachtungen, vermessen werden kann.
Um nun einen Vergleich mit den aus Beobachtungen abgeleiteten Linienbreiten zu
ermöglichen, wird eine einfache Anpassung durchgeführt. Dazu wird die turbulente
Geschwindigkeit vturb in Schritten von 5 m/s variiert und mit dem globalen Modell
das zugehörige Spektrum berechnet. Im Anschluss wird der FWHM-Wert bestimmt
und mit dem des lokalen Modells verglichen, bis vturb bestimmt ist. Diese Vorgehens-
weise muss für jeden betrachteten Übergang durchgeführt werden, da jeder Über-
gang, wie oben beschrieben, aus einer anderen Scheibenregion stammt. Es zeigt sich,
dass sich für den oft beobachteten 12C16O (3-2) Übergang eine turbulente Linienbrei-
te von vturb ≈ 95 m/s ergibt, welche in sehr guter Übereinstimmung mit den aus
Beobachtungen bekannten Werten (s. o.) steht. Die weiteren bestimmten Werte der
turbulenten Linienbreite sind in der Tabelle 7.2 dargestellt.
Die Ergebnisse dieses Abschnitts lassen zum einen erkennen, dass die Turbulenz,
welche durch die MRI hervorgerufen wird, die beobachteten Linienbreiten erklä-
ren kann. Weiter lässt sich potenziell durch zukünftige Beobachtungen mit Mole-
külübergängen verschiedener optischer Tiefen die Turbulenz in unterschiedlichen
Scheibenschichten direkt vermessen und untersuchen. Damit kann die Linienbreite
4 engl.: Full Width at Half Max
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Abbildung 7.3 – Ideale Linienspektren für 12C16O (3-2), HCO+ (4-3), CS (7-6) und 12C18O
(3-2) unter Verwendung des lokalen Modells zur Beschreibung der Turbulenz.
als Mittel zur Diagnostik verwendet werden, wie es auch schon im Fall von selbst-
gravitierenden Scheiben von Forgan u. a. [2012] vorgeschlagen wurde. Damit ist ein
Ansatz zur Überprüfung der vorhandenen theoretischen Scheibenmodelle geschaf-
fen.
7.4.2 Beobachtbarkeit von lokalen Asymmetrien
Nachdem zuvor die unaufgelösten Spektren diskutiert und analysiert wurden, wer-
den nun die räumlich und spektral aufgelösten Geschwindigkeitskarten betrachtet,
wobei zunächst für alle Simulationen eine konstante Molekülhäufigkeit angenom-
men wird. In Abbildung 7.4 ist der Vergleich zwischen dem globalen (obere Reihe)
und dem lokalen Modell (untere Reihe) für das D2G_e-2-Modell dargestellt. In die-
sem Fall ist der 12C16O (3-2) Übergang für drei ausgewählte Geschwindigkeiten um
die zentrale Frequenz (v = 0 m/s) dargestellt. Auch wird zunächst angenommen,
dass die Scheibe in Draufsicht erscheint.
Es ist deutlich zu erkennen, dass bei dem lokalen Modell die Linienkarten aufgrund
der Berechnungsmethode symmetrisch um die Zentralfrequenz sind (vgl. ±400 m/s
Karten). Die zu erkennenden Strukturen sind allein durch die Inhomogenitäten in
der Dichtestruktur der obersten Scheibenschichten bedingt.
Im Gegensatz dazu steht das globale Modell zur Beschreibung der turbulenten Ge-
schwindigkeit. Durch die Berücksichtigung des Geschwindigkeitsfelds lassen sich
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Abbildung 7.4 – 12C16O (3-2) Übergang für ausgewählte Geschwindigkeiten. Obere Reihe:
Globales Modell mit einer turbulenten Geschwindigkeit von vturb = 95 m/s. Untere Reihe:
Lokales Modell. Die Flussdichten beider Modelle sind sehr vergleichbar. Allerdings ist das
globale Modell nicht in der Lage die turbulenten Strömungen zu reproduzieren.
weitere Strukturen erkennen, die die Strukturen, welche allein durch die Molekül-
dichte hervorgerufen werden, überlagern. So ist direkt zu erkennen, dass die Ge-
schwindigkeitskarten bei v = ±400 m/s im Vergleich deutliche Unterschiede aufwei-
sen. Auch sind sie nicht symmetrisch um die Zentralfrequenz. Deutlich sind lokal
separierte Strömungszellen auszumachen, die sich, da die Scheibe in diesem Fall ei-
ne Inklination von 0◦ hat, von dem Beobachter weg (Bereiche hoher Flussdichte in
der v = +400m/s Karte) oder auf den Beobachter zu bewegen (Bereiche hoher Fluss-
dichte in der v = −400m/s Karte, vgl. dazu auch Abschnitt 4.2.4). Sie haben Ausdeh-
nungen von bis zu 10 AE. Diese durch die Turbulenz getriebenen Strömungszellen
sind das vorhergesagte Resultat der stark ionisierten obersten Scheibenschichten.
Aufgrund der hohen Molekülhäufigkeiten tendieren die niedrigen 12C16O-Übergänge
dazu sehr schnell optisch dick zu werden (vgl. Kapitel 6). Aus diesem Grund können
nur die obersten Schichten von typischen protoplanetaren Scheiben beobachtet wer-
den und Strukturen in tiefer gelegenen Scheibenregionen können nicht beobachtet
werden. Wie schon beschrieben, lassen sich unterschiedliche Scheibenschichten un-
tersuchen, indem andere, weniger häufige Moleküle und optisch dünnere Übergänge
zur Beobachtung gewählt werden. Dieser Effekt wird besonders beim Vergleich der
vier in dieser Studie betrachteten Moleküllinien deutlich (siehe Abbildung ).
Weiter ist in dieser Abbildung 7.5 exemplarisch für die hier betrachteten Linienüber-
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Abbildung 7.5 – Geschwindigkeitskarten der vier in dieser Studie betrachteten Rotations-
übergänge für das D2G_e-2-Modell unter Verwendung des lokalen-Modells. Ausgewählte tur-
bulente Strömungszellen sind zur Verdeutlichung mit einem roten Kreis versehen.
gänge immer die jeweilige Geschwindigkeitskarte dargestellt, bei der ausgewählte
separierte Strömungszellen (mit einem roter Kreis markiert) eindeutig zu identifizie-
ren sind.
Dabei ist zu erkennen, dass 12C16O und HCO+ turbulente Strukturen vergleichbarer
Intensität aufzeigen, wobei die Emission der HCO+-Linie nicht mehr aus den obers-
ten Schichten stammt und die Scheibe weniger turbulent erscheint.
Unter Verwendung der CS (7-6) und 12C18O (3-2) Übergänge lässt sich noch tiefer
in die Scheibe schauen. Im Fall von 12C18O ist besonders deutlich zu erkennen, dass
kaum noch turbulente Strömungen beobachtet werden können und die Scheibe, im
Vergleich mit der 12C16O Linie, sehr homogen erscheint.
Da protoplanetare Scheiben nicht in perfekter Draufsicht zum Beobachter orientiert
erscheinen, wird dasselbe Scheibenmodell bei einer Inklination von i = 60◦ simuliert,
um zu überprüfen, ob die turbulenten Strukturen auch in diesem Fall nachzuweisen
sind. Das Ergebnis dieser Simulationen ist in Abbildung 7.6 dargestellt.
Die Bereiche rechts sind in allen Bildern von dem jeweiligen Linienübergang do-
miniert. In den linken Bereichen lässt sich die Reemissionsstrahlung der Staubkom-
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Abbildung 7.6 – Geschwindigkeitskarten analog zu Abbildung 7.5 nur mit einer Scheiben-
inklination von i = 60◦.
ponente ausmachen, da dort die Linien bei dem präsentierten Geschwindigkeitska-
nal von v = −1100 m/s optisch dünn sind. Deutlich ist der zuvor bereits diskutier-
te Effekt zu erkennen, dass die Linienemission aus einer dünnen Scheibenschicht
stammt und dabei der 12C16O (3-2) Übergang ein Indikator für die obersten, turbu-
lentesten Scheibenschichten ist. Aufgrund der Projektion des Rotationsfelds ist es
schwierig, individuelle turbulente Strömungszellen nachzuweisen. Allerdings lassen
sich in diesem idealen Fall insbesondere aus dem Vergleich der 12C16O- und HCO+-
Linienkarten Bereiche identifizieren, die ähnliche turbulente Strukturen aufweisen
(rote Kreise).
In Abbildung 7.7 ist zum Vergleich das voll turbulente D2G_e-4-Modell der MHD-
Simulationen, ebenfalls unter Verwendung des lokalen Modells, dargestellt. Dieses
Scheibenmodell weist keine deutlich zu trennenden Strömungszellen auf, die sich
auf den Beobachter zu oder von ihm weg bewegen. Qualitativ sind keine so deutli-
chen Unterschiede wie im Falle des D2G_e-2-Modells (Abb. 7.5) zwischen den ein-
zelnen Molekülen auszumachen. Auf eine weitere Betrachtung der Scheibe mit einer
Inklination von i = 60◦ wird daher verzichtet.
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Abbildung 7.7 – Geschwindigkeitskarten der vier betrachteten Rotationsübergänge für das
D2G_e-4-Modell unter Verwendung des lokalen-Modells. Es lassen sich keine deutlich sepa-
rierten Strömungszellen identifizieren.
7.4.3 Betrachtung einer geschichteten Molekülverteilung
Abschließend zur Betrachtung der idealen Linienkarten wird der Einfluss der phy-
sikalisch motivierten, geschichteten HCO+-Verteilung (siehe Abb. 7.2) auf die zuvor
diskutierte Beobachtbarkeit von turbulenten Strömungszellen behandelt. Dazu wird,
basierend auf dem D2G_e-2-Modell der MHD-Simulationen, eine repräsentative Ge-
schwindigkeitskarte (v= −250m/s) mit den zuvor betrachteten Modellen verglichen.
Die Ergebnisse sind in Abbildung 7.8 dargestellt.
Es zeigt sich, dass das geschichtete Modell (Abb. 7.8, unten rechts) qualitativ mit
dem nicht geschichteten Modell (Abb. 7.8, unten links) sehr gut vergleichbar ist. Auf-
grund der deutlich geringeren Anzahl an HCO+-Molekülen erscheint die Scheibe
allerdings ein wenig transparenter und am Innenrand der Scheibe ist die Flussdichte
deutlich reduziert. Dennoch sind die turbulenten Strömungszellen deutlich auszu-
machen.
Zusätzlich ist zum Vergleich oben rechts die thermische Reemission der Scheibe bei
λ = 880 µm dargestellt. Die Flussdichte ist um mehr als eine Größenordnung ge-
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Abbildung 7.8 – Ideale HCO+ (4-3) Geschwindigkeitskarten bei v= −250 m/s für vier Schei-
benmodelle, basierend auf dem D2G_e-2-Modell der MHD-Simulationen.
Oben links: Globales Modell, oben rechts: Kontinuum bei λ = 880 µm, unten links: Lokales
Modell, unten rechts: Lokales Modell mit geschichteter HCO+-Verteilung.
ringer als die der Linie. Da das Geschwindigkeitsfeld auf die Kontinuumsstrahlung
keinen Einfluss hat, kann eine symmetrische Lücke in der thermischen Reemission
der Staubverteilung identifiziert werden. Dies ist mit den hier betrachteten Linien-
übergängen nicht möglich. Abbildung 7.9 zeigt, für einen quantitativen Vergleich
der Modelle, einen radialen Schnitt durch die in Abbildung 7.8 dargestellten Fluss-
karten. Die turbulenten Zellen sind in den radialen Verläufen der beiden lokalen Mo-
delle deutlich als tiefe Einschnitte zu identifizieren. Auch zeigt sich erneut, dass das
geschichtete und ungeschichtete Modell (rot bzw. türkis dargestellt) bis auf den In-
nenrand qualitativ sehr vergleichbare radiale Verläufe aufweisen.
7.5 beobachtbarkeit turbulenter strukturen mit alma
In diesem Abschnitt wird der Frage nachgegangen, unter welchen Voraussetzungen
die turbulenten Strömungen, die zuvor in den idealen Geschwindigkeitskarten iden-
tifiziert werden konnten, beobachtet werden können. Zu diesem Zweck werden die
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Abbildung 7.9 – Radialer Schnitt aller vier in Abbildung 7.8 dargestellten Flusskarten. Bis
auf den inneren Rand zeigen die lokalen HCO+-Modelle mit geschichteter und konstanter
Häufigkeitsverteilung qualitativ sehr vergleichbare Strukturen.
idealen Linienkarten genutzt, um mithilfe des CASA-Simulators realistische ALMA-
Beobachtungen zu generieren.
Beschreibung der ALMA-Simulationen
Auch für diese Studie wird das CASA-Programm verwendet. Es wird wieder eine
Beobachtungsdauer von drei Stunden angenommen unter Verwendung aller 50 Te-
leskope (12 m Durchmesser), die ALMA in der finalen Ausbaustufe bieten wird.
Weiter werden wieder die empfohlenen Werte für das Niederschlagswasser (PWV)
verwendet, um das thermische Rauschen zu simulieren. Die verwendeten Werte sind
in Tabelle 6.4 gelistet. Die weiteren Details zur CASA-Software und zur Vorgehens-
weise sind in Abschnitt 2.3.2 dargestellt.
Anzumerken ist, dass im Rahmen dieser Studie die allgemeine Machbarkeit der vor-
geschlagenen Beobachtungen demonstriert wird. Für ein spezifisches Objekt kann es
nötig sein, die Beobachtungsparameter entsprechend anzupassen.
Ergebnis der simulierten Linienbeobachtung
Um die Beobachtbarkeit von turbulenten Strömungen mithilfe von Moleküllinien
nachzuweisen, wird der HCO+ (4-3) Übergang des D2G_e-2-Modells mit geschich-
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Entfernung [pc] Auflösung [as] Basislinie [km] Konfiguration
10 ∼ 1 0.21 2 (∼ 0.23 km)
50 ∼ 0.2 1.06 11 (∼ 1.04 km)
75 ∼ 0.13 1.59 14 (∼ 1.62 km)
100 ∼ 0.1 2.12 16 (∼ 2.30 km)
140 ∼ 0.07 2.96 19 (∼ 3.1 km)
Tabelle 7.3 – Benötigte ALMA-Konfigurationen um die diskutierten turbulenten Strömungs-
zellen (∼ 10 AE Ausdehnung) für verschiedene Objektentfernungen auflösen zu können.
teter Molekülverteilung sowie der turbulenten Geschwindigkeit nach dem lokalen
Modell verwendet. Dies ist dadurch begründet, dass dieses Modell das am stärksten
physikalisch motivierte der hier betrachteten Modelle ist.
Das Hauptproblem dieser Beobachtungen ist, dass zum einen eine hohe räumliche
Auflösung benötigt wird, um die Strömungen identifizieren zu können. Zum ande-
ren wird aber auch eine hohe spektrale Auflösung (∆v = 50 m/s in dieser Studie)
benötigt, da die Strömungen abhängig von der betrachteten Frequenz sind. Dies bei-
des führt dazu, dass die Sensitivität des Instruments sehr niedrig ist, was zu einem
schlechten Signal-zu-Rausch-Verhältnis führt. Es ergibt sich, dass für eine protopla-
netare Scheibe in einer Entfernung von 140 pc (z. B. das Sternentstehungsgebiet im
Sternbild des Stiers) unter diesen Voraussetzungen die simulierten Beobachtungskar-
ten vom thermischen Rauschen dominiert werden und so keine Identifikation der
turbulenten Stömungen möglich ist.
Daher wird in dieser Studie ein anderer Ansatz verfolgt. Aus den idealen Geschwin-
digkeitskarten konnte abgeleitet werden (Abschnitt 7.4.2), dass die lokalen turbulen-
ten Strömungszellen eine Ausdehnung von ca. 10 AE aufweisen. Aus diesem Grund
wird die räumliche Auflösung berechnet, die benötigt wird um 10 AE in typischen
Entfernungen protoplanetarer Scheiben von 10 - 140 pc (z. B. 50 pc TW Hya [Wilner
u. a. 2000], 75 pc [V4046 Sgr u. a., Öberg u. a. 2011], 140 pc [Butterfly-Stern u. a., Wolf
2003a]) aufzulösen. Aus diesen Ergebnissen wird dann die zu der benötigten Auf-
lösung am besten passende ALMA-Konfiguration (vgl. Tabelle 7.3) ausgewählt und
mit CASA die Beobachtung simuliert.
Das Ergebnis dieser Studie ist in der Abbildung 7.10 dargestellt. Dabei sind für je-
de betrachtete Objektentfernung jeweils zwei Karten mit negativer Geschwindigkeit
dargestellt, die Bereiche der Scheibe zeigen, die sich auf den Beobachter zu bewe-
gen. Jeweils zwei weitere Karten mit positiver Geschwindigkeit zeigen Bereiche der
Scheibe, die sich vom Beobachter weg bewegen. Aus dem Vergleich zwischen den
positiven und negativen Geschwindigkeiten lassen sich eindeutig lokale Strukturen
erkennen, die als turbulente Strömungen identifiziert werden können. Exemplarisch
ist wieder eine prominente Strömungszelle durch einen roten Kreis hervorgehoben.
Es stellt sich heraus, dass diese lokalen Strukturen selbst bis zu einer Objektentfer-
nungen von ∼ 100 pc mit einer Signifikanz von > 3σ nachweisbar sind. Dies ist für
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zukünftige Beobachtungen eine sehr spannende Erkenntnis, denn es ermöglicht die
Überprüfung des zugrunde liegenden MHD-Modells und damit tiefgreifende neue
Erkenntnisse über die wirkenden physikalischen Prozesse in protoplanetaren Schei-
ben zu gewinnen.
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In dieser Studie wurden die folgenden Erkenntnisse gewonnen:
• Die Linien-Strahlungstransport-Simulationen zeigen, dass die Magnetorotati-
onsinstabilität ein potenzieller Kandidat ist, um die benötigte Turbulenz zu
erzeugen, die die beobachteten Linienbreiten erklären kann.
• Die Linienbreiten hängen stark von den lokalen physikalischen und chemi-
schen Bedingungen der Scheibe ab und sind daher Funktionen der radialen
sowie vertikalen Abstandes.
• Die durch die MRI ausgelöste Turbulenz manifestiert sich in hohen vertikalen
Geschwindigkeiten in den obersten Schichten der Scheibe. Diese frequenzab-
hängigen Asymmetrien (turbulente Strömungszellen) können mit Moleküllini-
en in den räumlich aufgelösten Geschwindigkeitskarten nachgewiesen werden.
• Diese lokalen, durch die Turbulenz getriebenen Strömungen können durch
Linien-Beobachtungen mit hoher räumlicher sowie spektraler Auflösung bis zu
einer Objektentfernung von ca. 100 pc nachgewiesen werden. Allerdings wird
dazu die maximale Leistungsfähigkeit (insbesondere die bestmögliche Sensiti-
vität) von ALMA benötigt, die es erst in der finalen Ausbaustufe bieten wird.
• Durch die Beobachtung mit Molekülen unterschiedlicher chemischer Eigen-
schaften und Häufigkeitsverteilungen lässt sich die Turbulenz in den unter-
schiedlichen Scheibenschichten untersuchen.
Zum Schluss sei darauf hingewiesen, dass diese Studie auch zeigt, dass die Lücke in
der Dichteverteilung, die im Kontinuum der thermischen Reemission des Staubs po-
tenziell mit ALMA beobachtet werden kann [vgl. Abschnitt. 4, Flock u. a. 2015], mit-
hilfe der hier betrachteten Moleküllinien nicht eindeutig nachgewiesen werden kann.
Aufgrund der turbulenten Bewegungen in den obersten Scheibenschichten wird die
Lücke von der Linienemission und -absorption in diesen Bereichen verdeckt, was
eine Lückendetektion erschwert. Auf der anderen Seite sind diese geschwindigkeits-
abhängigen turbulenten Strömungen auch nicht durch Kontinuum-Beobachtungen
nachweisbar.
Es wird möglich sein, mit einer einzelnen ALMA-Beobachtung alle vier hier betrach-
teten Rotationsübergänge simultan zu beobachten, was eine besonders effiziente Mes-
sung der Turbulenz in verschiedenen Scheibenschichten ermöglicht. Um weiter eine
Aussage über die Staubverteilung und damit eine Aussage über die Wechselwirkung
von Staub und Gas ableiten zu können, bietet es sich an, nur drei Moleküllinien, z. B.
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Abbildung 7.10 – Simulierte ALMA-Beobachtungen des HCO+ (4-3) Übergangs für verschie-
dene Scheibenentfernungen (von oben nach unten ansteigend) und Geschwindigkeitskanäle.
Die Flussdichte in Einheiten der Sensitivität σ ist durch die Farbskala gegeben. Die turbulen-
ten Strömungszellen (exemplarisch ist eine mit dem rotem Kreis markiert) sind bis zu einer
Entfernung von ca. ∼ 100 pc nachweisbar.
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CO (3-2), CO (3-2) sowie HCO+ (4-3), und zusätzlich die Staub-Reemission bei einer
Wellenlänge von λ ≈ 880 µm zu beobachten. Somit kann bereits durch eine einzel-
ne geschickt vorbereitete ALMA-Beobachtung ein konsistentes Modell der Scheibe
und ihrer physikalischen Eigenschaften erstellt werden, welches durch die in dieser
Studie gezeigte Durchführbarkeit motiviert wird.
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B E W E RT U N G U N D A U S B L I C K
Diese Arbeit ist im Kontext von protoplanetaren Scheiben um junge, sonnenähnliche
Sterne angesiedelt. Dabei ist die Beobachtung und Untersuchung der von charak-
teristischen Scheibeninhomogenitäten ausgesandten elektromagnetischen Strahlung
von zentraler Relevanz, um die wirkenden physikalischen Prozesse während der ver-
schiedenen Evolutionsphasen zu verstehen.
Zu diesem Zweck wurde im Rahmen der vorliegenden Arbeit das neue, vollstän-
dig parallelisierte Strahlungstransportprogramm Mol3D entwickelt, der Funktions-
umfang vorgestellt und die korrekte Funktionsweise mithilfe von ausgewählten Ver-
gleichssimulationen demonstriert. Da Mol3D quelloffen ist steht der Arbeitsgruppe
Stern- und Planetenentstehnung sowie jedem interessierten Astrophysiker somit eine
moderne, effiziente und flexibel anpassbare Software mit einem breiten Funktions-
spektrum zur Verfügung.
In dieser Arbeit wurde gezeigt, dass Mol3D in der Lage ist die Temperatur einer gege-
benen komplexen Staubverteilung mithilfe der Monte-Carlo-Methode zu berechnen.
Auf diesen Ergebnissen aufbauend können räumlich aufgelöste Flusskarten der Ree-
missionsstrahlung der Staubkomponente sowie der Streustrahlung dieser Staubver-
teilung simuliert werden. Durch die Verwendung des Stokes-Formalismus ist zusätz-
lich die Berechnung des linearen und zirkularen Polarisationsgrads sowie des Polari-
sationswinkels möglich. Die Kombination mit der implementierten Peel-off-Technik
ermöglicht dabei die effiziente Berechnung der einzelnen Stokes-Komponenten. Loh-
nenswert erscheint die Erweiterung des vorhandenen Strahlenverfolgungsalgorith-
mus, um die Streustrahlung auch im Submillimeter-Wellenlängenbereich effizient
berechnen zu können. Auch kann die Polarisation aufgrund von ausgerichteten elon-
gierten Staubteilchen mit implementiert werden. Dies erlaubt die Vermessung der
globalen (und lokalen) Magnetfelder in Bok-Globulen oder auch protoplanetaren
Scheiben.
Das Hauptaugenmerk dieser Arbeit liegt allerdings auf der Simulation von Rotations-
übergängen von Molekülen, die bereits in protoplanetaren Scheiben nachgewiesen
wurden. Im Gegensatz zu der Beobachtung der Staubkomponente, die hauptsächlich
eine Aussage über die Dichtestruktur der Scheibe zulässt, ermöglicht die Beobach-
tung der Gaskomponente eine Aussage über die chemische Zusammensetzung und
Schichtung sowie über die (lokale) Dynamik der Scheibe. Dazu ist Mol3D in der Lage
räumlich und spektral aufgelöste Geschwindigkeitskarten sowie Spektren von der-
zeit sieben verschiedenen Molekülen zu berechnen. Die notwendige Berechnung der
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Besetzungszahlen kann, je nach Anwendungsgebiet, mit einer der drei genäherten
Methoden realisiert werden. Für die praktischen Anwendungen im Kontext der pro-
toplanetaren Scheiben hat sich besonders die LVG-Methode bewährt. Sollen jedoch in
Zukunft allgemeinere, komplexe Dichteverteilungen (z. B. Bok-Globulen, Sternhüllen
usw.) mit Mol3D modelliert werden, so sollte die Berechnung der Besetzungszahlen
generalisiert werden (z. B. durch einen Monte-Carlo-Algorithmus) und kein anwen-
dungsspezifisches genähertes Verfahren verwendet werden. Ergänzend erscheint es
lohnenswert die Aufspaltung der Moleküllinien durch den Zeeman-Effekt zu imple-
mentieren, um eine weitere, unabhängige Vermessung der wirkenden Magnetfelder
zu ermöglichen.
Im zweiten Teil der Arbeit wurde Mol3D verwendet, um die Frage zu beantworten,
unter welchen Voraussetzungen es möglich ist, durch Beobachtungen von Rotati-
onsübergängen Scheibeninhomogenitäten nachzuweisen. Dazu wurden zwei Studi-
en vorgestellt.
In der ersten Studie wurde auf Basis von Hydrodynamik-Simulationen gezeigt, dass
Scheibenlücken, die durch die Interaktion eines Planeten mit der Scheibe hervorgeru-
fen werden, in idealen räumlich aufgelösten Geschwindigkeitskarten sowie in simu-
lierten ALMA-Beobachtungen nachweisbar sind. Allerdings konnte gezeigt werden,
dass die Identifikation der Lücken insbesondere bei massereichen protoplanetaren
Scheiben mit typischen Ausdehnungen (> 100 AE) signifikant von der Wahl des Mo-
leküls abhängt, mit welchem die Beobachtung durchgeführt wird. So ist insbesonde-
re mit den CO-Übergängen im (Sub-)Millimeter aufgrund der hohen optischen Tiefe
nur die Scheibenoberfläche beobachtbar, die durch den Einfluss des Planeten kaum
gestört ist. Die Lücke kann in diesem Fall nur mit Rotationsübergängen von Mole-
külen mit geringerer Häufigkeit (z. B. CS oder HCO+) und auch in diesen Fällen
oft nur in den Linienflügeln beobachtet werden. In Kombination mit komplementä-
ren Beobachtungen der Staubkomponente ist es somit besonders für masseärmere
protoplanetare Scheiben möglich die Wechselwirkung von Staub und Gas in den po-
tenziellen Planetenentstehungsgebieten zu studieren.
Aufgrund von räumlich unaufgelösten Molekülbeobachtungen, theoretischen Ansät-
zen und Simulationen wird vermutet, dass protoplanetare Scheiben hochgradig tur-
bulent sind, auch wenn der Ursprung der Turbulenz bis heute nicht im Detail geklärt
ist. Im letzten Kapitel dieser Arbeit wurde daher der Fragestellung nachgegangen,
ob die aus Magnetohydrodynamik-Simulationen aufgrund der Magnetorotationsin-
stabilität vorhergesagten lokalen turbulenten Strömungen potenziell mit ALMA be-
obachtbar sind. Diese dynamischen Strukturen sind durch den Doppler-Effekt nur
durch Linienbeobachtungen und nicht im Kontinuum nachweisbar. Im Rahmen die-
ser Arbeit konnte exemplarisch gezeigt werden, dass ALMA dazu bis in einer Objek-
tentfernung von ca. 100 pc in der Lage sein wird. Da die Turbulenz in den obersten
Scheibenschichten besonders ausgeprägt ist, bieten sich, im Kontrast zu der Suche
nach Scheibenlücken, besonders die Übergänge des CO-Moleküls an. Eine Kombi-
nation mit Beobachtungen weiterer Molekülübergänge wie z. B. denen des HCO+-
Moleküls erlaubt zudem die Vermessung der Turbulenz in unterschiedlichen Schei-
benschichten. Diese vorgeschlagenen Beobachtungen sind daher potenziell in der
Lage das Verständnis über den Ursprung der Turbulenz in protoplanetaren Scheiben
signifikant zu verbessern.
Teil IV
A P P E N D I X

A
W E I T E R F Ü H R E N D E D E TA I L S Z U M O L 3D
a.1 entwicklungsgeschichte
Anfänglich war angedacht, entweder MC3D um den Linien-Strahlungstransport zu
erweitern, oder alternativ ein reines Linien-Strahlungstransportprogramm zu entwi-
ckeln. Benötigte Eingabewerte, wie die Temperaturstruktur oder die Moleküldichte
sollten dann aus MC3D oder anderen externen Programmen eingelesen werden.
Der erste Ansatz wurde relativ schnell verworfen, da MC3D für eine solch grund-
legende Erweiterung nicht ausgelegt ist und aufgrund der vorhandenen Programm-
strukturen auch eine angedachte Parallelisierung nicht ohne erheblichen Aufwand
realisierbar ist. So wurde zunächst entschieden, ein reines Linien-Strahlungstransport-
programm (Mol3D) zu entwickeln, welches sich auf die Erfahrungen mit dem URAN-
(IA)-Softwarepaket (siehe Kapitel 3.4.3) stützt. Die Gitterstruktur von MC3D sollte
jedoch beibehalten werden, um einen einfachen Übertrag der Temperatur- und Dich-
testruktur zu ermöglichen.
Allerdings ist bereits nach den ersten Entwicklungen und Prototypen abzusehen ge-
wesen, dass diese Vorgehensweise zu Doppelstrukturen führt und somit einer effizi-
enten und in der Praxis anwendbaren Lösung im Wege steht. Insbesondere der Über-
trag der benötigten Temperaturstruktur, die aufgrund der guten Durchmischung in
protoplanetaren Scheiben aus der Staubtemperatur abgeleitet werden kann, erwies
sich als sehr unpraktikabel. Daher wurde beschlossen, einen besonders effizienten
Algorithmus für den Kontinuum-Strahlungstransport in Mol3D zu implementieren,
der auf den langjährigen Erfahrungen mit MC3D basiert. Aus diesem Grund sind
einige Algorithmen, insbesondere diese, die die Behandlung des Staubs beschreiben,
von MC3D nach Mol3D übertragen worden. Sie wurden für die neue gekapselte Pro-
grammstruktur angepasst, vielfach optimiert und auf ihre korrekte Funktionsweise
getestet. Somit umfasst Mol3D neben dem Linien-Strahlungstransport das Funkti-
onsspektrum von MC3D.
Für die Zukunft ist geplant, dass Mol3D in immer mehr astrophysikalischen Anwen-
dungen (in erster Linie im Kontext der protoplanetaren Scheiben) verwendet wird,
für die bisher MC3D eingesetzt wurde.
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a.2 bezug und verwendung
Um die Entwicklung des Programms übersichtlich und transparent zu halten und
den Quelltext für viele Entwickler gleichzeitig zugänglich zu machen, ist für Mol3D
von Anfang an die Versionsverwaltung Git1 verwendet worden. Dies hat den ent-
scheidenden Vorteil, dass die Programmbasis für alle Entwickler und Anwender
gleich ist, Fehler zurückverfolgt werden können und Updates umgehend zur Ver-
fügung stehen.
Weiter ist Mol3D unter der Open-Source-Lizenz GNU GPLv3 frei zugänglich2 und
jeder interessierte Benutzer ist eingeladen, Mol3D für seine Zwecke zu verwenden,
gegebenenfalls anzupassen und zu erweitern. Um Mol3D zu beziehen ist eine funk-
tionierende Git Installation notwendig. Ist dies gegeben kann die aktuellste stabile
Version von Mol3D mit
> git clone https://github.com/florianober/Mol3D 
heruntergeladen und beispielsweise mit
> make CO=para FC=ifort new 
kompiliert werden. Es werden die Compiler Intel® Fortran und GFortran unterstützt.
Weitere Informationen zur Installation finden sich in der mitgelieferten README-
Datei. Mol3D wurde erfolgreich auf verschiedenen Linux-Distributionen (Arch Linux,
OpenSUSE, Ubuntu, Red Hat, Debian) getestet. Es wird dabei vorausgesetzt, dass ei-
ne funktionierende Installation der cfitsio-Bibliothek3 auf dem System vorhanden ist.
Zusätzlich zu dem in Fortran geschriebenen reinen Strahlungstransportprogramm
wird Mol3D mit Visualisierungsprogrammen bereitgestellt, die in der freien Skript-
sprache Python 3 geschrieben sind. Damit wird gewährleistet, dass dem neuen Benut-
zer die Bedienung und erste Datenauswertung erleichtert und die Einarbeitungszeit
in das neue Programm deutlich verkürzt wird.
Mol3D speichert alle Strahlungskarten (Streu- und Reemissionskarten, Linienkarten)
in dem in der Astronomie häufig verwendeten, effizienten Fits-Format. Die Ergeb-
nisse der Simulationen sind daher mit gängigen Bildbetrachtungsprogrammen wie
DS94 auch ohne die Verwendung der zur Verfügung gestellten Skripte einsehbar.
Auch die Datenauswertung mit eigenen Programmen oder beispielsweise die Simu-
lation von ALMA-Beobachtungen mithilfe der CASA-Software (vergleiche hierzu die
Kapitel 6 und 7 im dritten Teil dieser Arbeit), ist daher ohne Weiteres realisierbar.
a.3 untersuchung der laufzeit
In diesem Abschnitt soll die Laufzeit, die nötig ist, um die Temperatur einer pro-
toplanetaren Scheibe zu berechnen, mit der von MC3D verglichen werden. Dazu
1 https://git-scm.com/
2 https://github.com/florianober/Mol3D
3 http://fits.gsfc.nasa.gov/
4 http://ds9.si.edu/
A.4 effektivität der parallelisierung 131
wird die aktuellste MC3D-Version (4.025) verwendet, in die viele Erkenntnisse aus
der Entwicklung von Mol3D zurückgeflossen5 sind. Daher ist diese Version deutlich
schneller als die Vorgängerversionen, wobei aufgrund der kontinuierlichen Weiter-
entwicklung keine quantitative Aussage über die tatsächliche Geschwindigkeitsstei-
gerung getroffen werden kann.
Ein Vergleich der Laufzeiten ist aufgrund der leicht unterschiedlichen Monte-Carlo-
Implementierungen und -Algorithmen komplex. Daher wird zu Vergleichszwecken
eine Testscheibe angenommen und eine Referenz-Temperaturverteilung für eine große
Photonenanzahl mit Mol3D berechnet. Es wird dabei angenommen, dass die resul-
tierende Temperaturverteilung im Rahmen der Numerik der gesuchten Lösung ent-
spricht und eine Erhöhung der Photonenzahl keine weitere Veränderung der Tempe-
ratur bewirkt. Im Anschluss wird die Zeit gemessen, die beide Programme benötigen,
um ein reduziertes χ2 (siehe auch Gleichung A.1) zu erhalten:
χ2 =
k∑
i=1
(Oi − Ei)
2
Ei
. (A.1)
Dabei entspricht Oi der mit Mol3D oder MC3D berechneten i-ten Temperatur im Mo-
dellraum und Ei der analogen Temperatur der Referenzsimulation. Praktisch wird
ein χ2-Wert durch die Vorgabe einer Photonenzahl erzeugt und die Laufzeit gemes-
sen. Das Ergebnis dieses Experiments ist in Abbildung A.1 dargestellt.
Die Abbildung zeigt, dass Mol3D bei identischer Laufzeit deutlich bessere Ergebnis-
se liefert als MC3D. Für dieses Modell ist es im Hinblick auf die Genauigkeit vier bis
sechs mal schneller als MC3D. Allerdings ist dieses Vorgehen nur genau dann gültig,
wenn die resultierende Temperaturverteilung beider Programme mit steigender An-
zahl an Photonen gegen die Temperatur der Referenzsimulation konvergiert. Dass
diese Annahme gültig ist, wurde bereits in Abschnitt 5.2 gezeigt. Die Ergebnisse die-
ses Tests zeigen zudem, dass eine sehr gute Übereinstimmung (χ2 ∼< 10) mit beiden
Programmen realisierbar ist. Mit anderen Worten: Die Temperaturverteilungen, die
mit beiden Programmen berechnet werden, konvergieren jeweils gegen die Lösung
der Referenzsimulation.
a.4 effektivität der parallelisierung
Heutzutage nimmt die Leistung moderner Ein-Kern-CPUs nicht mehr in dem Ma-
ße zu, wie noch vor einigen Jahren. Eine Verbesserung der Leistungsfähigkeit wird
hauptsächlich durch die Erhöhung der Anzahl der Kerne auf einer einzelnen CPU-
Platine erreicht. Daher ist es von großer Bedeutung, diese verfügbare Leistung effizi-
ent zu nutzen. Dies erfordert eine vorausschauende und sorgfältige Programmierung
(insbesondere eine Kapselung der Daten), um z. B. kritische Wettläufe6 zu vermeiden.
Vor allem dann, wenn es der parallelisierte Algorithmus erfordert, dass auf gemein-
same Speicherbereiche zugegriffen und geschrieben werden muss. Bei Mol3D ist dies
5 engl.: backport
6 engl.: race-condition
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Abbildung A.1 – Vergleich der Berechnungsgeschwindigkeiten zwischen Mol3D und MC3D
für eine typische Temperaturverteilung. Auf der y-Achse ist die Zeit dargestellt, die das
jeweilige Programm benötigt, um ein zugehöriges χ2 (x-Achse) zu erreichen. Die Punkte
repräsentieren die gemessenen Zeiten (blau für Mol3D und rot für MC3D) und die Linien
zeigen die zugehörige beste Anpassung.
beispielsweise bei der Temperaturberechnung erforderlich. Zwar wird jedes Photon
für sich als eigenständiges (gekapseltes) Objekt behandelt, allerdings muss jedes Pho-
tonenpaket die aktuelle Temperatur der aktuellen Zelle kennen und diese aufgrund
der eingebrachten Energie auch erhöhen können. Dazu sind die Zugriffe auf diese
Speicherbereiche entsprechend zu schützen. In diesem Abschnitt wird die Effektivi-
tät der Parallelisierung von Mol3D kurz vorgestellt.
Grundsätzlich gibt es in Fortran zwei Methoden zur Parallelisierung. Zum einen
MPI7, welches darauf basiert, dass Nachrichten zwischen den einzelnen Prozessen
ausgetauscht werden. Der große Vorteil ist, dass MPI zwischen verschiedenen ver-
netzten Computersystemen arbeiten kann und damit die Anzahl der Kerne (ent-
spricht hier der Anzahl der Prozesse) nur durch die Anzahl der zusammengeschal-
teten Computer limitiert ist. Allerdings ist der Kommunikationsaufwand nicht uner-
heblich und die Implementierung daher aufwendig und fehleranfällig.
In Mol3D sind die zeitaufwendigsten Schleifen daher unter der Verwendung von
7 engl.: Message Passing Interface
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OpenMP parallelisiert. OpenMP parallelisiert im Gegensatz von MPI nicht den ge-
samten Prozess, sondern verfolgt einen anderen Ansatz. Es unterteilt vorhandene
Schleifenstrukturen mithilfe von einzelnen Threads, die dann auf die zur Verfügung
stehenden CPU-Kerne aufgeteilt und abgearbeitet werden. Aus diesem Grund ist
OpenMP für einzelne Computer mit einem gemeinsamen Hauptspeicher gedacht.
Durch die steigende Anzahl an Kernen auf einem Chip, sowie die vergleichsweise
einfache Implementierung, bietet sich diese Methode hier an und wurde daher für
Mol3D verwendet.
Um die Effektivität der Parallelisierung zu messen, wird zunächst eine Vergleichssi-
mulation erstellt. Der Einfachheit halber wird zu diesem Zweck dieselbe Testsimu-
lation des vorhergehenden Abschnittes 5.2 verwendet. Gemessen wird die Zeit, die
Mol3D für einen typischen kompletten Durchlauf benötigt. Konkret umfasst dies die
Berechnung der Temperaturverteilung, der Besetzungszahlen unter Verwendung der
LVG-Methode, sowie die Berechnung des CO (3-2) Linienspektrums und der Staub-
Reemissionskarten. Dies entspricht dem Standardgebrauch des Programms, wie es
im täglichen Arbeitseinsatz benutzt wird und vernachlässigt daher nicht die seriellen
Anteile des Programmdurchlaufs.
Es wird pro Anzahl der Kerne für jeweils fünf Durchläufe die Laufzeit gemessen
und anschließend die Geschwindigkeitssteigerung sn in Abhängigkeit der Anzahl
der verwendeten Kerne berechnet. Sie ist hier definiert als:
sn =
T1
Tn
, (A.2)
wobei Tn für die Laufzeit auf n CPU-Kernen steht. T1 bezeichnet dementsprechend
die Laufzeit auf nur einem Kern und beträgt ca. 49 Stunden.
Das Ergebnis der Simulation ist in Abbildung A.2 dargestellt. Auf der Abszisse ist
die Anzahl der verwendeten CPU-Kerne aufgetragen. Die Ordinate beschreibt die
jeweilige Geschwindigkeitssteigerung. Aus der berechneten Ausgleichsgeraden geht
hervor, dass die Effektivität der Parallelisierung von Mol3D dem Ideal mit einer Ge-
schwindigkeitssteigerung von s16 = 15.79 für 16 Kerne für diese komplexe Simulati-
on sehr nahe kommt. Zur besseren Übersicht ist der Fehler auf 3 σ skaliert.
Dass der Fehler mit steigender Kernanzahl zunimmt, liegt vor allem in der Tempe-
raturberechnung begründet. Aufgrund der Verwendung der Monte-Carlo-Methode
und der nicht vorhersagbaren Aufteilung der Photonen auf die einzelnen Threads,
sind die Photonenpfade in zwei Durchläufen nicht identisch. Damit variiert die ein-
getragene Energie von Durchlauf zu Durchlauf und somit auch die optischen Eigen-
schaften des Systems. Dies hat wiederum direkte Auswirkungen auf den Pfad und
die Wellenlänge der einzelnen Photonen. Aus diesem Grund kann es vorkommen,
dass für einen einzelnen Durchlauf auf mehr als einem Kern die Geschwindigkeits-
steigerung höher als das Ideal ist. Dieses Problem zieht konsequenterweise nach sich,
dass die Abweichung mit Erhöhung der Kernanzahl zunimmt.
Aufgrund der Funktionsweise von OpenMP und der heutzutage limitierten Verfüg-
barkeit von Computersystemen mit mehr als 16 Kernen und geteiltem Speicher, wird
an dieser Stelle auf eine genauere Untersuchung mit mehr Kernen verzichtet. Anzu-
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Abbildung A.2 – Effizienz der Parallelisierung von Mol3D mit OpenMP. Die gemessene Ge-
schwindigkeitssteigerung ist nahezu ideal und beträgt für dieses konkrete Scheibenmodell
s16 = 15.79 bei der Verwendung von 16 CPU-Kernen.
merken ist, dass der serielle Anteil von Mol3D (insbesondere bei der Temperaturbe-
rechnung) hauptsächlich in der Anzahl der verwendeten Photonen begründet liegt.
Je mehr Photonen betrachtet werden (entspricht einer längeren Laufzeit), desto ge-
ringer ist der serielle Anteil.
Anmerkung: Die in Mol3D implementierte Methode zur Berechnung der Staubtem-
peratur verhindert eine effiziente Parallelisierung auf sehr vielen Kernen, da die In-
formation über die aktuelle Energie in der Zelle zu jedem Zeitpunkt für jeden Thread
zur Verfügung stehen muss. Daher werden diese Zellen während einer Interaktion
vor dem Zugriff eines weiteren Threads gesichert, um falschen Ergebnissen vorzu-
beugen.
Um dieses Problem zu umgehen wurde z. B. von Robitaille [2011] vorgeschlagen, auf
die Temperaturkorrektur nach Bjorkman und Wood [2001] zu verzichten und wieder
auf die ursprünglich von Lucy [1999b] vorgestellte Methode zu wechseln. Bei dieser
Methode bleibt die Temperatur in den Zellen für eine Iteration konstant, wodurch
die Parallelisierung deutlich effizienter gestaltet werden kann. Als zusätzlicher Vor-
teil dieser Vorgehensweise können so auch temperaturabhängige Staubopazitäten
[z. B. Olivin und Enstatite Zeidler u. a. 2015] mit berechnet werden.
Da Mol3D zur Zeit nur OpenMP zur Parallelisierung nutzt und daher auf die An-
zahl der Kerne auf einem Computersystem beschränkt ist, wurde bisher auf diese
Methode verzichtet.
a.5 wahl des zufallszahlengenerators
Abschließend werden in diesem Abschnitt die Zufallszahlengeneratoren, welche in
Mol3D implementiert sind und in Abschnitt 3.4.1 ausführlich eingeführt wurden, vor-
gestellt und getestet (siehe auch Tabelle A.1). Dabei bezeichnet CONG einen sehr ein-
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fachen linearen Kongruenzgenerator mit den Parametern a = 69096, b = 1327217885,
sowie dem Modulo m = 232. Dieser ist gleichzeitig Bestandteil des KISS-Generators
(Version 1999)8.
Es wird ein Vergleich der Laufzeiten, sowie eine elementare Überprüfung ihrer Gü-
te, bzw. der korrekten Implementierung, durchgeführt. Dieser stellt sicher, dass die
Ergebnisse der zukünftigen Simulationen nicht durch statistische Fehler beeinflusst
sind, die sich allein aus der inkorrekten Wahl bzw. Implementierung des Zufalls-
zahlengenerators ergeben, da beispielsweise die errechneten Zahlen nicht statistisch
unabhängig sind.
Dazu werden jeweils N = 109 Zufallszahlen im halboffenen Intervall [0, 1) erzeugt
und die Laufzeit gemessen. Im Anschluss werden der Mittelwert sowie die Standard-
abweichung der Gleichverteilung berechnet und ein χ2-Test (vgl. Formel A.1) durch-
geführt. Alle der implementierten Generatoren sind in der Lage den Mittelwert (0.5)
und die Standardabweichung (1/
√
12) der Verteilung im Rahmen des statistischen
Fehlers zu reproduzieren.
Weiter sind die Ergebnisse der Laufzeit und die des durchgeführten χ2-Tests bei ei-
ner Anzahl von k = 13 gleich breiten Kanälen in der Tabelle A.1 verzeichnet. Dabei
bezeichnet Oi in Gleichung A.1 die Anzahl der beobachteten Zahlen im i-ten Inter-
vall und Ei = N/k die Anzahl der für dieses Intervall erwarteten Zahlen. Ist χ2 sehr
viel größer (χ2  10), so teilen sich die erzeugten Zahlen nicht gleichmäßig über das
Intervall auf.
Auf der anderen Seite ist ein sehr kleiner Wert (χ2  10), welcher einer nahezu per-
fekten Übereinstimmung entsprechen würde, auch kein qualitatives Merkmal, denn
dies ließe den Rückschluss zu, dass sich die Zahlen perfekt in bestimmten Abstän-
den (Ebenen) anordnen, die im Einklang mit den betrachteten Kanälen stehen und
damit eine Ordnung aufweisen. Dieses Problem ist insbesondere bei den linearen
Kongruenzgeneratoren bekannt [Tezuka u. a. 1993] und wird durch die vorliegenden
Ergebnisse bestätigt.
Da an dieser Stelle keine ausführliche Qualitätsstudie der (Pseudo-) Zufallszahlen-
generatoren durchgeführt werden kann und nur die korrekte Implementierung des
Algorithmus sichergestellt werden soll, sei auf die ausführliche TestU01-Bibliothek
[L’Ecuyer und Simard 2007] verwiesen.
Die Güte des Generators spielt bei statistischen Experimenten eine tragende Rolle.
Daher und aufgrund der sehr hohen Geschwindigkeit, die sich aus dem eleganten
Algorithmus ergibt, ist der KISS-Generator standardmäßig in Mol3D voreingestellt.
Letztendlich erzeugen alle implementierten Generatoren Zufallszahlen, die grund-
sätzlich für die hier vorgestellten astrophysikalischen Monte-Carlo-Simulationen im
Kontext der protoplanetaren Scheiben ausreichend sind.
Wie in Abschnitt 3.4.1 beschrieben, ist die Wahl der Saat zur Initialisierung des Zu-
fallszahlengenerators nicht unkritisch. Um dieses Problem zu umgehen, wird jeder
in Mol3D implementierte Generator durch ganzzahlige Zufallszahlen initialisiert, die
mit dem CONG-Generator berechnet werden. Dieser wiederum wird durch eine Saat
8 George Marsaglia hat seinen KISS-Algorithmus über die Jahre immer wieder angepasst, aber den
Namen beibehalten.
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Algorithmus Laufzeit [s] χ2
CONG 9.1 1.1
Mersenne Twister 18.2 10.1
TAUS88 10.9 5.4
LFSR113 11.9 11.4
KISS 11.4 11.4
Tabelle A.1 – Pseudozufallszahlengeneratoren im Überblick. Es wurden N = 109 Zufallszah-
len erzeugt, die Laufzeit gemessen und ein χ2-Test durchgeführt.
in Abhängigkeit der verwendeten Anzahl von Threads initialisiert, um statistisch un-
abhängige Zufallszahlen bei paralleler Ausführung zu garantieren.
a.6 vergleich mit semenov u. a . 2008
In Abschnitt 5.4.1 wurde der Linien-Strahlungstransport von Mol3D mit den Ergeb-
nissen der Studie von [Semenov u. a. 2008] verglichen. Zur besseren Vergleichbarkeit
ist an dieser Stelle das dort verwendete Scheibenmodell (Abbildung A.3) sowie das
jeweilige Ergebnis (Abbildung A.4) dargestellt.
a.7 vollständige flusskarten
Abschließend sind an dieser Stelle die vollständigen Fluss- und Geschwindigkeitskar-
ten angehängt, die die vorangegangenen Studien in den Kapiteln 6 und 7 ergänzen.
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Abbildung A.3 – Abbildung 1 der Studie von Semenov u. a. [2008]. Dargestellt ist das ver-
wendete Scheibenmodell, links die Dichteverteilung, in der Mitte die Temperaturverteilung
und rechts die relative Molekülhäufigkeit.
Abbildung A.4 – Abbildung 2 der Studie von Semenov u. a. [2008]. Dargestellt ist die
v = +0.77 km/s Geschwindigkeitskarte für jeweils ein Scheibenmodell. Für weitere Details
siehe Abschnitt 5.4.1.
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Abbildung A.5 – Vergleich der Ergebnisse der linearen Streupolarisation mit Kirchschlager
und Wolf [2014] mit verwendeter Peel-off -Technik.
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Abbildung A.6 – Vergleich der Ergebnisse der linearen Streupolarisation mit Kirchschlager
und Wolf [2014] ohne Peel-off -Technik.
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Abbildung A.7 – Übersichtskarte der in den idealen Geschwindigkeitskarten abgeleiteten
Lückentiefe für die fünf betrachteten Moleküle und insgesamt 32 Linienübergänge. Die zen-
trale Strahlungsquelle ist ein T Tauri-Stern.
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Abbildung A.8 – Übersichtskarte der in den idealen Geschwindigkeitskarten abgeleiteten
Lückentiefe für die fünf betrachteten Moleküle und insgesamt 32 Linienübergänge. Die zen-
trale Strahlungsquelle ist ein Herbig Ae-Stern.

B
N AT U R K O N S TA N T E N
Astronomische Konstanten Formelzeichen Wert (gerundet)
Astronomische Einheit AE 1.496 · 1011 m
Parallaxensekunde (Parsec) pc 3.086 · 1016 m
Sonnenmasse M 1.989 · 1030 kg
Jupitermasse MJ 1.899 · 1027 kg
Sonnenradius R 6.960 · 108 m
Sonnenleuchtkraft L 3.846 · 1026 W
Effektivtemperatur der Sonne Teff, 5780 K
Physikalische Fundamentalkonstanten Formelzeichen Wert (gerundet)
Gravitationskonstante G 6.6726 · 10−11 m3 kg s−2
Lichtgeschwindigkeit im Vakuum c 2.9979 · 108 m s−1
Planck-Konstante h 6.6261 · 10−34 m3 kg s−1
Boltzman-Konstante kB 1.3807 · 10−23 J K−1
Tabelle B.1 – Auflistung der in dieser Arbeit verwendeten physikalischen Konstanten nach
Unsöld und Baschek [2002].
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Abbildung 4.2 Darstellung des Zusammenhangs zwischen dem globalen Ko-
ordinatensystem und dem des Beobachters. 42
Abbildung 5.1 Temperaturverlauf im optisch dünnen Fall. Dargestellt ist die
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Modell einer typischen protoplanetaren Scheibe. Die Scheibe
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URAN(IA), sowie mit der Studie von Semenov u. a. [2008]. In
der rechten Spalte sind die drei betrachteten Temperaturver-
teilungen dargestellt. Weitere Details sind dem Text zu ent-
nehmen. 61
Abbildung 5.9 HCO+ (4-3) Geschwindigkeitskarten für sechs verschiedene
Scheibenmodelle bei einer Inklination von 60◦. Dargestellt ist
der v = −0.77 km/s Geschwindigkeitskanal. Die Intensität ist
in Einheiten der Helligkeitstemperatur durch die Farbskalie-
rung gegeben. Die Besetzungszahlen wurden mit der LVG-
Methode berechnet. 62
Abbildung 5.10 Mit der LTE-, FEP- und LVG-Methode berechnete HCO+ Be-
setzungszahlen für eine typische protoplanetare Scheibe mit
vertikalem Temperaturgradienten. Dargestellt ist die Anregungs-
temperatur (Formel 3.16) für ausgewählte mit ALMA beob-
achtbare HCO+-Übergänge. 65
Abbildung 5.11 Vergleich des HCO+ (4-3) Spektrums für verschiedene Berech-
nungsmethoden der Besetzungszahlen. Durchgezogene Linien
stehen für die Ergebnisse mit URAN(IA) und Punkte markie-
ren die Ergebnisse von Mol3D. Unterschiedliche Farben kenn-
zeichnen die Berechnungsmethoden. Beide Programme berech-
nen sehr vergleichbare Spektren (die Unterschiede sind gerin-
ger als 0.5%). 67
Abbildung 6.1 Beispiel einer Hydrodynamik-Simulation mit eingebettetem Pla-
neten (Massenverhältnis von MPlanet/MStern = 0.001) und ei-
nem Skalierungsfaktor von k = 16. Dargestellt sind die Schnitte
durch die xy- bzw. xz-Ebene und die Dichte ist logarithmisch
durch die Farbskala gegeben. Durch die Präsenz des Planeten
hat sich eine prominente Lücke ausgebildet (siehe linkes Bild).
Allerdings sind die oberen Schichten der Scheibe kaum durch
den Planeten beeinflusst (rechtes Bild). 77
Abbildung 6.2 Ideale 12C16O (3-2) Geschwindigkeitskarten eines Scheiben-
modells in Draufsicht um einen T Tauri-Stern mit eingebet-
tetem Jupiter-ähnlichen Planeten. Die Scheibenmasse beträgt
2.67 · 10−5 M und der Außenrand der Scheibe 144 AE. Die
Lücke ist deutlich zu erkennen, besonders in den Linienflü-
geln. Auch der markante Spiralarm kann bei v = ± 400 m/s
identifiziert werden. 82
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Abbildung 6.3 Ideale 12C16O (3-2) Geschwindigkeitskarten eines Scheiben-
modells in Draufsicht um einen T Tauri-Stern mit eingebet-
tetem Jupiter-ähnlichen Planeten. Die Scheibenmasse beträgt
2.67 · 10−3 M und der Außenrand der Scheibe 144 AE. Auf-
grund der optischen Tiefe kommt die Linienemission nur aus
den obersten Scheibenschichten, daher ist die Scheibenlücke
kaum sichtbar. Nichtsdestotrotz ist die Flussdichte vergleich-
bar mit dem Modell 100-fach geringerer Scheibenmasse (Abb.
6.2). 84
Abbildung 6.4 Ideale 12C18O (3-2) Geschwindigkeitskarten eines Scheiben-
modells in Draufsicht um einen T Tauri-Stern mit eingebet-
tetem Jupiter-ähnlichen Planeten. Die Scheibenmasse beträgt
2.67 · 10−3 M und der Außenrand der Scheibe 144 AE. Auf-
grund der geringen Häufigkeit dieses Kohlenstoffmonoxid-
Isotopologs ist die Lücke, im Gegensatz zum optisch dicken
12C16O Übergang (vgl. Abb. 6.2), deutlich zu erkennen. 85
Abbildung 6.5 Ideale 12C16O (3-2) Geschwindigkeitskarten eines Scheiben-
modells um einen T Tauri-Stern mit eingebettetem Jupiter-
ähnlichen Planeten bei einer Scheibeninklination von 10◦. Die
Scheibenmasse beträgt 2.67 · 10−5 M und der Außenrand der
Scheibe 144 AE. Aufgrund der Scheibeninklination und der
Doppler-verschobenen Linienemission erscheint die Scheiben-
lücke nicht als symmetrischer Ring wie im Fall der Kontinu-
umsstrahlung. 86
Abbildung 6.6 Ideale HCO+ (4-3) Geschwindigkeitskarten bei v = 150 m/s.
Beide Scheiben weisen eine Inklination zum Beobachter von
10◦ auf. Die räumlich aufgelösten Linienemissionen des ge-
störten (links) und ungestörten (rechts) Scheibenmodells wei-
sen ähnliche Muster auf, die nicht eindeutig die Existenz einer
Scheibenlücke beweisen. 87
Abbildung 6.7 12C16O (3-2) Geschwindigkeits-integrierte Flussdichte der Ge-
schwindigkeitskarte aus Abb. 6.5. Aufgrund der Integration
ist der Einfluss und damit das Muster des zugrunde liegen-
den Geschwindigkeitsfelds verschwunden. 88
Abbildung 6.8 Ideale 12C16O (3-2) Geschwindigkeitskarten eines Scheiben-
modells um einen Herbig Ae-Stern mit eingebettetem Jupiter-
ähnlichen Planeten bei einer Scheibeninklination von 10◦. Die
Scheibenmasse beträgt 2.67 · 10−5 M und der Außenrand der
Scheibe 144 AE. 89
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Abbildung 6.9 Illustration der Methode um eine Scheibenlücke nachzuwei-
sen. In blau ist ein radialer Schnitt durch die HCO+ (4-3) Ge-
schwindigkeitskarte (Abb. 6.15, v = 0.0 m/s). Eine Lücke gilt
als eindeutig detektiert, wenn die Lückentiefe größer als das
Dreifache des Rauschlevels des betrachteten Übergangs ist.
Für diesen dargestellten Fall ist die Lücke mit einer Signifi-
kanz von ∼ 7σ deutlich zu identifizieren. 90
Abbildung 6.10 σ-gewichtete, ideale Lückentiefe in Abhängigkeit der Geschwin-
digkeit. Die Lücke kann mit dem optisch dicken 12C16O (3-
2) Übergang (blau) nur in den Linienflügeln nachgewiesen
werden (bei v = ± 700 m/s). Im Gegensatz dazu erlaubt der
12C18O (3-2) Übergang (grün) die Lücke über einen breiten Ge-
schwindigkeitsbereich, im Herbig Ae-Fall auch im Linienzen-
trum, zu detektieren. Allerdings ergibt sich die signifikanteste
Linientiefe für beide Sterne mit dem CS (7-6) Übergang bei
± 350 m/s. 91
Abbildung 6.11 Übersichtskarten zur Beobachtbarkeit von Scheibenlücken im
idealen Fall. Es werden alle 32 betrachteten Übergänge aus-
gewertet und für jede Scheibenkonfiguration (Masse, Ausdeh-
nung) der Übergang bestimmt, bei dem die Lücke am signifi-
kantesten erscheint. Links sind die Ergebnisse mit dem T Tauri-
Stern und rechts mit dem Herbig Ae-Stern dargestellt. Für die
massereichsten Scheiben sind alle Übergänge optisch dick und
die Linienemission stammt nur aus der ungestörten Schei-
benoberfläche. Die Lücken dieser Scheiben lassen sich daher
besser durch Kontinuum-Beobachtungen im (Sub-)Millimeter
nachweisen. 93
Abbildung 6.12 Übersichtskarten analog zu Abbildung 6.11 nur mit dem Her-
big Ae-Stern als zentrale Strahlungsquelle. 94
Abbildung 6.13 12C16O (3-2) Geschwindigkeitskarten eines Scheibenmodells in
Draufsicht um einen T Tauri-Stern mit eingebettetem Jupiter-
ähnlichen Planeten wie es mit ALMA in Konfiguration 14 (1.6 km
max. Basislinie) beobachtet werden könnte. Die Scheibenmas-
se beträgt 2.67 ·10−5 M und der Außenrand der Scheibe 144AE.
Im Vergleich mit den idealen Geschwindigkeitskarten sind kom-
plexe Scheibenstrukturen aufgrund der Faltung verschwun-
den. Trotzdem kann die Lücke deutlich in den Linienflügeln
(v = ± 300 m/s) nachgewiesen werden. 96
Abbildung 6.14 12C16O (3-2) Geschwindigkeitskarten eines Scheibenmodells
um einen T Tauri-Stern mit eingebettetem Jupiter-ähnlichen
Planeten wie es mit ALMA in Konfiguration 14 (1.6 km max.
Basislinie) beobachtet werden könnte. Die Scheibenmasse be-
trägt 2.67 · 10−5 M und der Außenrand der Scheibe 144 AE
und die Scheibeninklination 10◦. 97
literaturverzeichnis 167
Abbildung 6.15 HCO+ (4-3) Geschwindigkeitskarten eines Scheibenmodells in
Draufsicht um einen T Tauri-Stern mit eingebettetem Jupiter-
ähnlichen Planeten wie es mit ALMA in Konfiguration 14 (1.6 km
max. Basislinie) beobachtet werden könnte. Die Scheibenmas-
se beträgt 2.67 ·10−5 M und der Außenrand der Scheibe 144AE.
Verglichen mit der simulierten 12C16O (3-2) Beobachtung, ist
die Flussdichte aufgrund der niedrigeren relativen Häufigkeit
von HCO+ um ca. 35% geringer. Trotzdem ist die Lücke selbst
im Linienzentrum eindeutig nachweisbar. 98
Abbildung 6.16 Aus den simulierten ALMA-Karten abgeleitete Lückentiefe in
Einheiten von σ in Abhängigkeit der Geschwindigkeit (vgl.
Abb. 6.10 für den idealen Fall). Die signifikanteste Linientie-
fe von ∼ 25 σ wird für den Herbig Ae-Stern (rechts) mit dem
CS (7-6) Übergang bei ± 350 m/s und ∼ 11 σ für den T Tauri-
Stern (links) erreicht. 99
Abbildung 6.17 Übersichtskarten zur Beobachtbarkeit von Scheibenlücken mit
Moleküllinien für den T Tauri-Fall. Jede Spalte steht für eine
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